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A lo largo de la historia, los seres humanos hemos intentado 
comprender de qué estan hechas las cosas, En esta busqueda 
de los componentes fundamentales de la materia, los elemen- 
tos quimicos han ocupado un lugar muy relevante. Nos interesan 
aspectos como su diversidad: desde la fascinacién por los a- 
mados metales nobles que pueden encontrarse en estado puro, 
como el oro y el platino, hasta los elementos en los que se basa la 
vida, como el carbono, que pueden formar estructuras tan com- 
plejas como la del ADN. 

El concepto de elemento ha sufrido variaciones en distintas 
€pocas. Los antiguos griegos pensaron que la existencia de unas 
pocas sustancias elementales podria ser suficiente para formar 
todo lo que nos rodea. Incluso concibieron la idea del 4tomo 
como pieza basica e indivisible de la materia. Pero fue gracias a 
la adopcién del método cientifico como, partiendo de los avan- 
ces de la quimica a finales del siglo xvm, se fue desarrollando la 
idea moderna de elemento quimico, cada uno de ellos asociado 
aun tipo de dtomo. En la teoria atémica de Dalton, propuesta a 
principios de 1800 por el quimico britanico John Dalton, los pro- 
cesos quimicos entre distintas sustancias se entienden como in- 


tercambios de 4tomos que dan lugar a otras nuevas. Los dtomos 
que identifican a cada elemento son, por tanto, los ladrillos fun- 
damentales que constituyen las moléculas y todas Jas estructu- 
ras mayores. 

Hasta comienzos del siglo xx, los elementos eran las sustan- 
cias puras que no podfan descomponerse en otras mas sencillas 
mediante una reaccién quimica. El estudio de sus propiedades 
condujo a la creacién de las primeras versiones de la tabla peris- 
dica, donde los elementos se ordenaron en funci6n de una de sus 
propiedades (su ntimero atémico) y sus similitudes quimicas. 
La tabla periddica moderna, que de manera similar agrupa los 
elementos tras redefinir el orden, sigue siendo una herramienta 
muy util y constituye uno de los iconos de la ciencia, conocida 
incluso por quienes no han estudiado quimica. 

Sin embargo, gracias a ciertas observaciones realizadas a 
caballo entre los siglos x1x y xx, se descubrié que los 4tomos 
tenfan una estructura interna, practicamente vacia. La masa del 
Atomo se acumula en un volumen muy pequefio, el correspon- 
diente a su nticleo, mientras que una «nube» de electrones ocu- 
pa el resto. De repente se supo que los elementos no eran tan 
«elementales», pues sus 4tomos estan compuestos por particu- 
las mds pequefias: electrones (verdaderas particulas elementa- 
les), protones y neutrones (compuestas a su vez por otras mas 
fundamentales). Si bien los electrones son importantes para 
caracterizar las propiedades quimicas de un elemento (cémo 
reacciona con otros, por ejemplo), son las particulas del nu- 
cleo atémico las que lo identifican. En concreto, todo nicleo 
de cualquier 4tomo de cada elemento quimico tiene el mismo 
ntimero de protones. 

En todo proceso quimico el numero de 4tomos de cada ele- 
mento se conserva, independientemente de lo complicada que 
sea la reaccién. Se modifica la manera en que esos atomos se 
combinan, pero no se forman nuevos. Consideremos el agua, por 
ejemplo, cuya molécula (H,O) esta compuesta por dos atomos 
de hidrégeno (H) unidos a uno de oxfgeno (0). La electrélisis 
(2H,O- 2H, +0,) es Ja reaccién quimica que descompone dos 
moléculas de agua y da lugar a los dos tipos de gas. Pero el nu- 


INTRODUCCION 


see ws ne meric’ hidrégeno u oxfgeno es el mismo en los es- 
Si el numero de &tomos de cada elemento que interviene en 
una reacciOn quimica se conserva, ;cémo s 6 
la cantidad de cada elemento que iin ton Se ciglspente 
corteza terrestre abundan el oxigeno, el hierro yel silicio, pero 
hay muy poco oro o paladio y prdcticamente nada de stato ° 
francio. Y si consideramos la abundancia de elementos en el uni- 
verso, esté dominada por los ms ligeros: el hidrégeno y el helio. 
El resto de elementos solo constituye aproximadamente el 2% 
de la materia. 

Las primeras pistas sobre procesos que daban lugar a nuevos 
elementos, no presentes en el estado inicial, se obtuvieron poco 
antes de iniciarse el siglo pasado. Se observé que ciertos elemen- 
tos pesados como el uranio podian experimentar un fenémeno 
fisico, mas tarde conocido como radiactividad, en el cual se pro- 
ducia la emisi6n de particulas o de radiacién electromagnética. 
Poco después se identificé que la parte del dtomo que sufria una 
transformacion en un proceso radiactivo era el nticleo que, en 
algunos casos, ademas de emitir radiacién, daba lugar a un mi- 
cleo hijo con un numero de protones diferente. La clave para 
transformar un elemento quimico en otro esté, por tanto, en las 
reacciones donde intervienen los nticleos atémicos. 

Llamamos nucleosintesis al conjunto de procesos fisicos que 
son responsables de crear los diferentes elementos quimicos. El 
objetivo de este libro es describir dénde y cuando tiene lugar la 
nucleosintesis y cémo estos procesos originan las abundancias 
de los elementos que observamos. La creacién de nuevos ele- 
Mentos no puede ocurrir en cualquier parte, ya que, en general, 
los nuevos nuicleos se forman a partir de la unién (fusién) de 
Nucleos més ligeros. Se necesita un ambiente con unas condicio- 
nes determinadas, como una altisima temperatura, para que los 

nucleos puedan estar lo suficientemente cerca como para vencer 
la repulsién electromagnética de sus protones. En general, este 
tipo de condiciones solo ocurre en el interior de las estrellas. 

Para comprender mejor la nucleosintesis debemos entender 
Por qué algunos nticleos atémicos son estables mientras que 
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otros se desintegran tras periodos que van desde una pequefif- 
sima fraccién de segundo hasta miles de millones de afios. La 
estabilidad o la fragilidad de cada tipo de micleo esta también 
relacionada con la manera y el lugar donde fue creado. Por otra 
parte, en las reacciones nucleares es fundamental ampliar la ley 
de conservacion de la energia, que rige cualquier fendmeno fi- 
sico, de acuerdo con la equivalencia entre masa y energia que 
surge de la teoria de la relatividad de Einstein. Los procesos nu- 
cleares se escriben de manera similar a las reacciones quimicas, 
pero en ellos, al contrario que estas, la conservacion de la masa 
no es estricta sino que tiene en cuenta las transformaciones de 
energia a masa y viceversa. 

En un principio se pensé que los elementos quimicos fueron 
creados en las primeras etapas de la evolucién del universo. Hoy 
en dia sabemos que no fue asi, si bien de acuerdo con la teoria 
del Big Bang (Gran Explosion) existié una corta fase llamada 
nucleosintesis primordial que dio lugar a la mayor parte de los 
elementos mas ligeros: hidrégeno y helio. Sin embargo, cuando 
el cosmos tenia solo unos minutos de edad, su expansi6n provo- 
cé que se enfriara por debajo de la temperatura que permite los 
procesos de fusién nuclear. Asi, se limito la produccién de ni- 
cleos de elementos mas pesados, més alla de dejar trazas de litio. 
Las actuales observaciones de las abundancias primordiales de 
estos elementos concuerdan bien con las predichas en la teoria 
del Big Bang y constituyen uno de los pilares que sustentan el 
modelo cosmoldgico. 

La nucleosintesis primordial ocurrié unos cientos de millones 
de afios antes de que se formaran las primeras estrellas, a las 
que nutrié de materia prima. Es en el interior de las estrellas 
donde se forma, con pocas excepciones, el resto de elementos 
que existen en la naturaleza. Una estrella evoluciona a través de 
una serie de fases en las que las reacciones de fusidn nuclear son 
efectivas en su region central, creando a partir del hidrogeno nu- 
cleos de helio y de otros elementos. La energia producida en los 
procesos de fusi6n origina la presién necesaria para mantener la 
estabilidad de la estrella frente a la de la gravedad que genera su 
enorme masa. 
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Hoy en dfa disponemos de una buena descripcién de modelos 
de sintesis estelar que explican las abundancias de los elemen- 
tos medios y pesados en las distintas fases de la evoluci6n este- 
lar. El tipo y la cantidad de nticleos que una estrella puede c 
dependen de muchos factores, pero especialmente z su mame 
y de su edad. Tras formarse una estrella de tamafio medio ae 
nuestro Sol, dispone de varios miles de millones de atlas we 
quemar hidrégeno y producir helio. Después sufriré una at de 
gigante roja y durante su ultimo centenar de millones de afios 
de vida transformara parte de su helio en nicleos m4s pesados 
como el carbono, hasta terminar sus dias convertida en enana 
blanca. Las estrellas mas grandes que el Sol pueden ir mas alla 
y producir otros elementos hasta llegar a la regién del hierro, a 
partir del cual la creacién de nicleos todavia mds pesados nece- 
sita un aporte de energia, en lugar de producirla. 

Se cree que la sintesis de los elementos mas pesados que el 
hierro ocurre gracias a que los niicleos absorben los neutrones 
libres que existen en ciertos momentos de la evolucién estelar. 
Este proceso puede dar lugar a nticleos tan pesados como el del 
plomo, pero la producci6n de los elementos que le siguen en la 
tabla periddica parece ser exclusiva de los tltimos momentos 
de las estrellas muy masivas, cuando experimentan una etapa 
explosiva en forma de supernova. 

Ademas de crear los elementos, las estrellas se encargan de 
eyectarlos al medio interestelar para formar las estrellas de la 
siguiente generaci6n. Los vientos de gas que escapan de las es- 
trellas distribuyen parte de la materia creada en su interior, de 
una manera continua y apacible en la mayoria de los casos, pero 
violenta cuando se trata de una supermova. El gas interestelar 
se enriquece de nuevos elementos y sus regiones mas densas 
pueden condensarse hasta formar nuevas estrellas, como ocu- 
rriéd con nuestro Sol y su sistema de planetas. La Tierra y la exis- 
tencia de vida son el resultado directo de una larga cadena de 
nacimientos y muertes de estrellas. 

Hoy, la tabla periédica moderna contiene 118 elementos, pero 
Solo unos 90 pueden encontrarse en la naturaleza. El resto, espe- 
cialmente los mas pesados, no son estables y se desintegran tras 
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periodos que suelen ser mAs cortos cuanto mayor es la masa de} 
nucleo correspondiente. Para estudiar sus propiedades, los cien. 
tificos han ideado métodos que permiten producir los elementos 
superpesados a partir de ciertas reacciones nucleares. Desde 
los afios cuarenta del siglo pasado, diferentes laboratorios en 
varios paises han estado compitiendo por conseguir sintetizar 
los micleos mds alld del uranio. Esta «carrera» ha tenido varios 
episodios polémicos, protagonizados por distintos equipos que 
rivalizaban por el crédito del descubrimiento de un cierto ele- 
mento (y por la eleccién de su nombre). En la Ultima parte de 
este libro repasaremos los principales hitos sobre la sintesis 
de los nucleos superpesados, antes de concluir con un resumen 
sobre los esfuerzos de los cientificos para crear y estudiar los 
antidtomos, las unidades minimas de la antimateria. 
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Los elementos quimicos 


Los elementos, agrupados en la famosa 
tabla periédica, no son los constituyentes 
fundamentales de la materia, pero siguen 
jugando un papel muy importante en su 
comprension. Una de las cuestiones mds 
interesantes es explicar por qué presentan 
abundancias tan dispares en la naturaleza. 


La materia esta compuesta por dtomos, y cada tipo de dtomo co- 
rresponde a un elemento quimico, y solo a uno, de entre el algo 
més de un centenar existente. En la actualidad practicamente 
todo el mundo sabe identificar los elementos como los ladrillos 
que forman todo lo que nos rodea, pero su nimero solo se ha 
podido fijar en épocas relativamente recientes. 

Algunos de los elementos se conocen desde la antigiiedad, es- 
pecialmente aquellos metales que eran valiosos por su utilidad 
en la fabricacion de herramientas o determinadas construccio- 
nes, como el cobre, el estaiio, el hierro o el plomo. Otros elemen- 
tos eran codiciados por su rareza y se empleaban para elaborar 
joyas 0 monedas, como el oro o Ia plata. Son los llamados me- 
tales nobles, porque pueden encontrarse en estado puro en la 
naturaleza. Al contrario que en el caso de los yacimientos de oro, 
formados solo por este elemento quimico, muchos otros (titanio, 
cromo, manganeso...) se encuentran en forma de minerales, es 
decir, combinaciones de estos elementos con otros, como el oxi- 
geno, el azufre o el carbono. 

Las propiedades de un elemento no son las mismas si se en- 
Cuentra en estado puro o en un compuesto quimico, combinado 
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teristicas del sodio puro son las de un 


metal alcalino blando que reacciona violentamente con el agua, 
mientras que el cloro per se es un gas t6xico formado por mo- 
léculas diatémicas (constituidas por dos 4tomos). En cambio, 
la combinacién de ambos, el cloruro sédico o sal comun, dista 

mucho de ser tan desagradable. 
Un gran nimero de elementos fue descubierto durante la 
época dorada que comenzé a mediados del siglo xv y continué 
Los avances en los procedimientos qui- 


durante todo el siglo xix. 
micos permitieron aislar muchos de ellos, en ocasiones gracias a 


que su existencia se habia predicho, y estudiar sus propiedades. 
Entrado ya el siglo xx, solo quedaba por descubrir un puriado 
de los elementos que pueden encontrarse en la naturaleza. La 
sintesis y el estudio de los elementos mas pesados, inestables 
y en general de vida muy corta, fue posible de manera artificial 
en laboratorios, a partir de 1940. Hoy en dia el elemento més pe- 
sado descubierto, el oganesén (Og), ocupa el orden 118 en una 
lista que encabeza el més ligero, el hidrogeno. 

La diversidad de elementos quimicos queda también patente 
en sus nombres. Excepto aquellos conocidos desde épocas anti- 
guas, los descubridores de los elementos los bautizaron en honor 
de algiin planeta (uranio, neptunio, plutonio) o de una persona, 
generalmente cientificos destacados, como es el caso del curio, 
el einstenio y el fermio. También fue popular elegir el nombre de 
un elemento que recordara un lugar, tanto paises (galio, germa- 
nio, francio, polonio) como ciudades 0 regiones (hafnio, lutecio, 
europio, californio). La palma se la lleva un pueblo sueco en una 
isla cercana a Estocolmo Namado Ytterby, un lugar famoso en el 
mundo de la quimica porque en Su mina se descubrieron varios 
elementos de entre los conocidos como tierras raras, nombre 
comin que designa a 17 elementos quimicos que no es que sean 
escasos, pero son peculiares: tienden a encontrarse juntos y son 


dificiles de separar. Entre ellos se encuentran el erbio, el terbio, 


el iterbio y el itrio. 

Ciertos elementos tuvieron varios nombres propuestos, has- 
ta establecerse el actual. Por ejemplo, el niobio podria haberse 
Tamado columbio o quiz4 ahora usarfamos angulario en lugar 


con otros. Asf, las carac’ 


LOS ELEMENTOS QUIMICOS 


de germanio. Actualmente la responsabilidad de la eleccién de- 
finitiva del nombre de un nuevo elemento recae sobre la Unién 
Internacional de Quimica Pura y Aplicada (TUPAC, por sus siglas 
en inglés), que toma la decision tras analizar la pipes del 
grupo cientifico que lo ha descubierto. Repasaremos sus normas 
y los casos recientes cuando abordemos la sintesis de elementos 
——. Por ahora, es interesante recordar que la existen- 
er : 
nn clara elemento se define por Ja IUPAC si vive mas de 
Cada elemento quimico tiene asignado un simbolo formado, en 
general, por dos letras (la primera en mayiscula), aunque hay 14 
simbolos que unicamente tienen una. Por ejemplo, el simbolo del 
fluor es simplemente F, mientras que el del mercurio es Hg. Estos 
simbolos se utilizan tanto a la hora de escribir compuestos como 
reacciones quimicas 0, coro veremos, procesos nucleares. 


LA TABLA PERIODICA 0 COMO ORDENAR LOS ELEMENTOS 


Existe un poster que no falta en ningun laboratorio de un cole- 
gio, instituto o facultad: la tabla periddica de los elementos qui- 
micos (la figura 1 ilustra la versi6n mas actual). En apariencia, 
esta carta presenta de manera simple y ordenada los 118 elemen- 
tos conocidos, agrupandolos en filas y columnas. Sin embargo. 
la tabla periddica revela muchas relaciones entre los epatiat 
que, siendo especialmente titiles en el campo de la quimica, han 
dado lugar a avances en la fisica o en aplicaciones médicas. 

En la versién mas conocida de la tabla periddica, los elemen- 
tos se disponen en siete filas o periodos y en dieciocho columnas 
© grupos. Cada grupo presenta un conjunto de elementos que 
tienen propiedades quimicas similares. Por ejemplo, en la prime- 
ra columna (por debajo del hidrégeno) encontramos los metales 
alcalinos que, como el sodio, son muy reactivos en agua. La se- 
gunda corresponde a los metales alcalinotérreos, que también 
reaccionan con el agua, pero de manera més lenta. 

‘ En general, la mayoria de los elementos son metales, de un 
tipo u otro, como los metales de transicién (los grupos 3a 12) 
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o la regién triangular mas cercana a estos de los grupos 1a 
16, como el plomo o el estafio (véase la figura). En cambio, el 
tridngulo superior derecho de las mismas columnas delimitado 
por el carbono y el selenio, junto al grupo 17 (los haldgenos), in- 
cluye elementos que son aislantes eléctricos: los no metales. No 
sorprende que en la «linea» que separa metales de no metales, 
entre el boro y el polonio, encontremos elementos con un com- 
portamiento intermedio entre ambos; son los conocidos como 
semimetales o metaloides. 

La Ultima columna de la tabla es, posiblemente, una de las 
mas famosas. Son los gases nobles que, como el neon, cas! nun- 
ca forman compuestos quimicos, ni entre ellos ni con otros ele- 
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hidrégeno (H) 
helio (He) 
Jitio (Li) 
berilio (Be) 
boro (8) 
carbone (C) 
nitrégeno (N) 
oxigeno (0) 
fluor (F) 
neon (Ne) 
sodio (Na) 
magnesio (Mg) 
aluminio (Al) 
silicio (Si) 
fosforo (P) 
azufre (S) 
cloro (Ci) 
argon (Ar) 
potasio (K) 
calcio (Ca) 
escandio (Sc) 
titanio (Ti) 
vanadio (V) 
cromo (Cr) 


mManganeso (Mn) 
hierro (Fe) 
cobatto (Co) 
niquel (Ni) 
Cobre (Cu) 
cine (Zn) 
galio (Ga) 
germanio (Ge) 
arsénico (As) 
selenio (Se) 
bromo (Br) 
kriptén (Kr) 
rubidio (Rb) 
estroncio (Sr) 
itrio (Y) 
zirconio (Zr) 
niobio (Nb) 
molibdeno (Mo) 
tecnecio (Tc) 
rutenio (Ru) 
rodio (Rh) 
paladio (Pd) 
plata (Ag) 
cadmio (Cd) 


Indio (In) 
estafio (Sn) 
antimonio (Sb) 


Cerio (Ce) 
Praseodimio (Pr) 
Neodimio (Nd) 
prometio (Pm) 
samario (Sm) 
europio (Eu) 
gadolinio (Gd) 
terbio (Tb) 
disprosio (Dy) 
holmio (Ho) 
erbio (Er) 
tulio (Tm) 
iterbio (Yb) 
lutecio (Lu) 
hafnio (Hf) 


tantalo (Ta) 
tungsteno (W) 
renio (Re) 
‘osmio (0s) 
iridio (ir) 
platino (Pt) 
oro (Au) 
Mercurio (Hg) 
talio (Th) 
plomo (Pb) 
bismuto (i) 
polonio (Po) 
astato (At) 
radén (Rn) 
francio (Fr) 
radio (Ra) 
actinio (Ac) 
torio (Th) 
Protoactinio (Pa) 
uranio (U) 
neptunio (Np) 
Plutonic (Pu) 
americio (Am) 
curio (Cm) 


berkello (Bk) 
californio (Ch | 
sinstenio (Es) 
fermio (Fm) 
mendelevio (Md) 
nobelio (No) 
laurencio (Lr) 
rutherfodio (Rf) 
dubnio (Db) 
seaborgia (Sg) 
bohrio (Bh) 
hassio (Hs) 
meitnerio (Mt) 
darmstadtio (Ds) 
roentgenio (Ra) 
copemicio (Cn) 
nihonio (Nh) 
flerovio (Fi) 
moscovio (Mc) 
tivernorio (Lv) 
téneso (Ts) 
oganesén (0g) 


Tabla periédica de los elementos quimicos en su formato convencional o de longitud media, en la que aparece 
@! ndmero atémico de cada elemento junto a su simbolo. Arriba, el listado completo de los nombres de los 


elementos. 


mentos. Por tltimo, y por convencién, dos filas de elementos 
se representan al final de la tabla periddica: los lantanidos (un 
grupo de 15 elementos que pertenece a las ya nombradas tierras 
raras) y los actinidos. Su sitio natural seria entre la segunda y 
la tercera columna, pero en el formato estandar o de longitud 
media de la tabla periédica aparecen en su parte inferior para 
mantener una apariencia mas compacta. 

La tabla periddica no surgié de manera esponténea, sino que 
es el resultado de miltiples avances cientificos que condujeron 
ala primera versién que hizo el quimico ruso Dmitri Mendeléiev 
en la segunda mitad del siglo xix, y que Hlevaron después a de- 
Sarrollarla hasta adoptar su forma actual. 
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Pasos previos a esa clasificacion j 
La nocién de elemento como constituyente fundamental de la Nimero de eonstinnertns Gaia materi 
materia ha evolucionado con el tiempo (figura 2). Nacié con las 
ideas de los antiguos filésofos griegos, quienes imaginaban cua- 
tro elementos basicos (aire, agua, fuego y tierra), relacionados ge NEN 
con los sélidos platénicos o poliedros regulares. Este esquema Ps oe os 
de cuatro elementos siguid toda- 
Memorizar la tabla periddica te via vivo hasta bien entrada la Edad 
ayudara a ir mas rapido si eres Media, cuando los alquimistas, pre- 
quimico, pero en general la razon Cursores de los quimicos actuales, 


aspiraban a transformar una sustan- 
Por la que posees una es para que cia en otra modificando las cantida- 


toda esa informacién se almacene — des de estos elementos. La alquimia 


fuera de tu cuerpo. Asi liberas el carecia de una base racional, por lo 
cerebro para hacer otras cosas. que no era una ciencia, y fracasé en 
Buu Nve, cieNririco ¥ DIVULGADOR su empefio de obtener, por ejemplo, Electron, 
oro de otros metales. Sin embargo, } protén 
contribuy6 al desarrollo de técnicas [ae eet Se ee ere ee 
experimentales y equipos de laboratorio que fueron utilizados y 1800 1900 = 1950 1980 2000 2020 


perfeccionados en épocas posteriores. Afio 
En el siglo xvi, un alquimista irlandés lamado Robert Boyle 


: Evolucsén temporal dei numero de constituyentes de la materia considerados fundamental cuatro 
(1627-1691) definid un elemento como «una sustancia que NO | siementos Oe los antiguas griegos hasta el reducido grupo de particulas elementales oe iocualded, 


se puede descomponer en otras mas simples a través de una 
reaccién quimica». Esto puede considerarse el nacimiento de la 


quimica moderna, basada, tal y como desarrollaron Boyle y sus materia se conservaba en una reacci6n quimica, aunque las sus- 
colaboradores, en medidas precisas y experimentos sobre los | tancias finales fueran diferentes de las iniciales. Se trata de la 
cambios en la materia. Boyle identificé nuevos elementos, pero ley de conservacién de la masa, cuyo enunciado popular es: «la 
todavia no tenfa el equipamiento adecuado para poder probar materia ni se crea ni Se destruye, solo se transforma». Lavoisier 
todas sus conjeturas. En los afios sucesivos y durante todo el gano un reconocido prestigio cientifico que, desgraciadamente, 
siglo siguiente, otros investigadores continuaron su trabajo pio- No evitd que fuese guillotinado en 1794 durante la Revolucién 


francesa, condenado por sus actividades como recaudador de 
impuestos. 

Poco tiempo después ya se conocian las leyes fundamentales 

A de la quimica. Entre ellas, que cuando dos elementos se combi- 

Nan para originar distintos compuestos lo hacen en una propor- 

ci6n que esta en relacién con los nimeros enteros sencillos (ley 


nero, perfeccionando las técnicas de laboratorio y descubriendo 
nuevos elementos y sustancias quimicas. 

Las bases de la quimica moderna fueron establecidas por el 
francés Antoine Lavoisier (1743-1794) a finales del siglo xvi. En- 
tre otras muchas aportaciones, sus cuidadosos experimentos 
con recipientes cerrados demostraron que la cantidad total de 
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de las proporciones miiltiples). Esta ley no nos sorprende Sila 
abordamos desde un punto de vista moderno: al combinar una 
cantidad dada de oxigeno (O) con hidrdégeno (H), necesitaremos 
justo la mitad de oxigeno para formar agua (H,0) que para for. 
mar agua oxigenada (H,0,). : ; : 

Recién entrado el siglo 11x, el quimico, fisico y meteordlogo in. 
glés John Dalton (1766-1844) consideré una base te6rica para la 
ley de las proporciones multiples: la teoria atomica. Dalton de- 
dujo los pesos atomicos de varios elementos de manera indirec. 
ta, a partir de las masas de los elementos que se combinan entre 
si. Tras fijar el del hidrégeno en la unidad, partido de una primera 
tabla de pesos atémicos de seis elementos y postulo que las sus- 
tancias se formaban a partir de Ja combinacién quimica entre 
particulas de diferentes pesos. Estas particulas son los dtomos 
que caracterizan a cada elemento quimico, y una sustancia com- 
puesta dada siempre tiene el mismo numero relativo de tipos de 
4tomos. En la teoria de Dalton, una reacciOn quimica es simple- 
mente un cambio en la manera en que los 4tomos se agrupan. 
Esta teoria se inspira en las ideas de ciertos filosofos Briegos, 
quienes creian que el mundo estaba conformado por combina- 
ciones de pequefias particulas indivisibles (atomos). Mas de dos 
mil afios después, la teoria de Dalton, al contrario que aquellas 
ideas, s{ daba lugar a predicciones. Aan 

Una gran lista de quimicos contribuy6 durante los afios si- 
guientes a cimentar la teoria de Dalton y a clarificar las nociones 
de 4tomo y de molécula como combinacién de estos. A mediados 
del siglo xx, numerosos investigadores comenzaron a desarro- 
llar la idea de agrupar los elementos de acuerdo a sus similitudes 
quimicas. Por ejemplo, se dieron cuenta de que ciertos oe 
de tres elementos (triadas) presentaban la siguiente propiedad: 
el peso atémico y las caracteristicas quimicas de uno de los tres 
elementos eran més o menos iguales al promedio de las mismas 
propiedades de los otros dos. -— 

Los esfuerzos por clasificar el zoo de los elementos quimr 
cos culminaron cuando Mendeléiev propuso en 1869 la primera 
versién de su famosa tabla periddica. El ruso agrupo los ele- 
mentos con propiedades quimicas similares en orden creciente 
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Es al cientifico ruso mas conocido y su nombre ha quedado ligado para siempre a la tabla 
periddica de los elementos. Tenia un caracter osado, tanto a la hora de afrontar los retos 
cientificos como en otros aspectos de su vida. Un ejemplo: siendo un pilote novato realiz6 
una ascension en solitario en globo para estudiar el éclipse total de Sol de 1887, Hijo menor 
de una familia numerosa, Mendeléiev fue criado por su madre porque su padre fallecié 
cuando é! todavia era un nifio. Tras superar algunos problemas debidos a su origen sibe- 
riano, tuvo acceso a estudios superiores y trabajé en Alemania y otros paises europeos. 
Comenzo a desarrollar su labor investigadora en quimica y, a finales de la década de 1860, 
llevaba ya afios pensando en los elementos y sus pesos atémicos. 


aS Rea a eo ne 


Una decision acertada 
En 1869 plasm6 su idea de ordenar los elementos quimicos en filas y columnas, Poco des- 
pués, un amigo suyo presenté formaimente en una reunién de la Sociedad Quimica Rusa 
los resultados de Mendeléiev sobre la ley periddica, donde habia incluido los poco més 
de sesenta elementos cono- 
cidos. Mendeléiev ordené los 
elementos de acuerdo con 
sus pesos atomicos. En esta 
primera version de fa tabla pe- 
riddica, obtenia una aparente 
periodicidad de sus propieda- 
des quimicas: sus valencias 
(numero de electrones del 
atomo en el ultimo nivel de 
energia). Ademas, corrigié el 
peso atémico de algunos ele- 
mentos: conocidos mientras 
dejaba huecos en fa tabla para 
otros elementos por descubrir. 
Para estos casos, predijo cud- 
Jes serlan sus pesos atomicos 
y algunas de sus propiedades 
quimicas y fisicas. Uno de los 
triunfos de Mendeléiev fue 
predecir la existencia de nue- 
ve elementos que fueron des- 
cubiertos més tarde (Sc, Ga, 


i 
‘| 
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Ge, To, Re, Po, Fr, Pa), aunque ' 
también hay que decir que fall6 i 
@n otras nueve predicciones, 
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de la masa de sus 4tomos, dejando casillas libres para elemen- 
tos todavia por descubrir. Algunos de estos elementos fueron 
descubiertos posteriormente con las caracteristicas espera- 
das, completando los huecos de la tabla de Mendeléiev, a la vez, 
que se predecia que ciertas propiedades de los elementos ya 
conocidos estaban mal medidas. Nacia asi la tabla periddica 
que, ampliada con los descubrimientos posteriores hasta lle- 
gar a los 118 elementos conocidos, sigue en buena forma en la 


actualidad. 


ESTRUCTURA ATOMICA: NUCLEO Y ELECTRONES 


El orden de los elementos incluido en la tabla periédica antici- 
p6 descubrimientos posteriores, sobre todo los relativos a la 
estructura interna de los atomos. Dos de ellos tuvieron lugar 
en los tiltimos afios del siglo x1x: la existencia de los electrones 
por el inglés Joseph J. Thomson (1856-1940) y las primeras ob- 
servaciones de procesos radiactivos realizadas por el francés 
Henri Becquerel (1852-1908). 

Thomson identificé las particulas que constituian los llamados 
rayos catédicos, un tipo de radiaci6n que emitia un tubo relleno 
de gas a baja presion cuando se sometia a una diferencia de po- 
tencial eléctrico. Se Jamaron catédicos porque surgian de uno 
de los extremos del tubo (el catodo o electrodo negativo). Estos 
rayos portaban carga eléctrica porque se desviaban al acercar un 
imén al tubo y lo hacian en el sentido esperado para una carga 
negativa, acelerada a grandes velocidades. Thomson establecié 
en 1897 que estos corptisculos cargados que formaban los rayos 
catédicos eran muy ligeros: su masa era unas 1 800 veces mas pe- 
quefia que la del tomo de hidrégeno. Fue la primera prueba de 
la existencia de particulas elementales (los electrones) mucho 
menores que cualquier 4tomo. 

Por otro lado, Becquerel descubrié que ciertas sustancias, 
como las sales de uranio, podian emitir otro tipo de radiacién 
que era capaz de atravesar hojas de papel e, incluso, laminas 
metdalicas. Se trataba de una radiacién penetrante que surgia es- 
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pontaneamente del uranio y no parecia disminuir con el tiempo. 
Aunque Becquerel no consiguié encontrar el origen de esa ener- 
gia que se emite de manera tan persis- 


tente, sus resultados originaron una__ Si la concepcién moderna del 
atomo es correcta, la barrera que 
Separaba la fisica de la quimica 


serie de experimentos posteriores, 
como los desarrollados por el matri- 
monio formado por Pierre y Marie : nae 
Curie. Las medidas mostraron que, al ha sido eliminada. 
emitir radiacion sus dtomos, algunos 

tipos de elementos podian cambiar de 

identidad. Junto a Ja existencia de los electrones, estos resulta- 
dos cuestionaban la idea de un tomo indivisible. 

El gran avance en la comprensién de la estructura de los 
atomos fue el experimento llevado a cabo por el fisico neoze- 
landés Ernest Rutherford en 1909, junto con sus colaborado- 
res Hans Geiger y Ernest Marsden. Hasta esa fecha, la idea 
predominante era la concebida por J.J. Thomson, quien propu- 
so el modelo conocido como «pudin de pasas»: un 4tomo es ba- 
sicamente una esfera de carga eléctrica positiva con los elec- 
trones repartidos uniformemente en su interior. Rutherford y 
sus colaboradores bombardearon una lamina de oro muy fina 
con particulas procedentes de una fuente radiactiva, obser- 
vando que sus trayectorias no solian sufrir grandes desvia- 
ciones. Pero unas pocas particulas eran desviadas a grandes 
angulos, incluso volviendo hacia su fuente. A Rutherford este 
hecho le parecié enormemente sorprendente y lo comparé con 
«disparar bolas de cafién a una hoja de papel de seda y que 
rebotasen». Los resultados se explican si el Atomo esta prac- 
ticamente vacio, excepto por una zona central muy pequefia 
que contiene cargas positivas y concentra casi toda su masa: 
el nicleo atémico. 

Desde las medidas tomadas por Rutherford sabemos que el 
Atomo tiene un nticleo positivo muy denso que es miles de ve- 
ces menor que el tamaiio del propio atomo, mientras que los 
electrones se mueven a su alrededor a distancias relativamente 
grandes. En un tomo neutro, el nimero de electrones es tal que 
con su carga negativa compensa la positiva del nucleo. 
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§ LOS ORBITALES ATOMICOS 
| La mecénica cudntica dicta que los electrones de un atorno se encuentran con mayor probabi- 


f lidad en ciertas regiones liamadas orbitales, caracterizadas por cuatro numeros cuanticos. De 
' acuerdo con el principio de exclusion, enunciado por Wolfgang Pauli, en un atomo no pueden 
existir dos electrones con los cuatro niimeros cuanticos iguales. El primer numero cuantico 
) se llama principal (7), denota la capa electronica y toma valores enteros a partir de 1. Los dos 
§ siguientes tienen valores que dependen de los anteriores: | (orbital: desde 0 hasta n—1, usan- 
"> dose las letras s, p, d, fg...) ym (magnético: desde -I hasta +/ pasando por cero). Para cada 
> combinacién posible (n, |, m) se puede incluir hasta dos electrones que necesariamente tienen 
© unvalor opuesto del cuarto nimero cuantico, llamado de espin (que puede ser +1/2 0-1/2). Asi, 
el numero maximo de electrones que puede albergar cada orbital es el siguiente: en un orbital s 
caben 2, mientras que en el p puede haber hasta 6 electrones, 10 en un orbital d, 14 en el f, etc. 


| Amayor valor de n, mas energia 
Las capas electrénicas estan mas cerca del nucleo atdémico cuanto menor sea el valor den, 


F 
\) Alcaloular la energia de cada orbital, se comprueba que aumenta con el valor de n y, dentro 
| de la misma capa, con el valor de /. En cambio, la energia no se ve afectada por los otros dos 
i nimeros cuanticos. Los electrones tienden a situarse en el orbital atomico que tiene la ener- 
"gia més baja, pero sin violar el principio de exclusi6n de Pauli. El orden de llenado de los elec- 
i trones, como muestra la figura 1, queda fijado por la siguiente regla: se asignan de tal manera 
§ que el valor n+/ del orbital aumente gradualmente, tal y como se indica en ef esquema de 
| flechas. De esta manera se puede hallar la configuracion electrénica de cada elemento. Las 
imagenes de la derecha son una representacion de la componente angular (ntimero cuantico 
secundario) de los orbitales s, p, d, f. Como ejemplo, consideremos un Atomo de calcio (Ca) 
y otro de radén (Rn), que cantienen 20 y 86 electrones, respectivamente. Siguiendo el es- 
quema de llenado de orbitales, obtenemos las siguientes configuraciones electrénicas (el 
superindice de cada subcapa indica el numero de electrones): 


Ca: 1s? 2s? 2p* 3s? 3p$ 4s? 
Rn: 19? 28? 2p® 3s? 3p° 4823"? 4p® 5s? 4d’? Spé 6s? 4f"* Sd"? 6p® 


Mientras que para el 4tomo del Ultimo elemento quimico conocido (118 protones y 118 elec- 
trones) tenemos la configuracion: 


§ 
4 
h 
( 
H 
‘ 
& 
fi 
§ 
& 
f 
' 


18? 28? 2p® 3s? Sp? 4s? 3d"? 4p* 5s? 4c"? 5p® 6s? 4f"* Sd’? 6p® 7s? Sf"* 6d? 7p® 


El orden de llenado de los orbitales atémicos da cuenta de la estructura en bloques de la tabla 
periddica de los elementos (figura 2). En general, Ja distribucién de electrones en los orbitales 
de cada elemento respeta este esquema. No obstante, al crecer el ntimero atémico también lo 
hacen las excepciones a fa regia de llenado, como en el caso de} gadolinio. 
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En 1913 el fisico inglés Henry Moseley (1887-1915) confir- 
mé experimentalmente que los elementos podian ordenarse 
siguiendo una secuencia de nuimeros enteros: el numero até- 
mico. La base fisica de su descubrimiento es la carga eléctrica 
positiva del nicleo atémico, que posteriormente se relacion6é 
con el numero de protones. Todos los atomos de cada elemen- 
to quimico tienen el mismo numero de protones, que corres- 
ponde a su numero atémico (Z). El orden de elementos en la 
tabla periddica segin su numero atémico quedaba mejor defi- 
nido que cuando se usaba el peso atémico. Comenz6 ademas 
la busqueda de los nuevos elementos que debian ocupar los 
«huecos» en la tabla periddica. Con el posterior descubrimien- 
to de los neutrones, esas particulas neutras que acompanan a 
los protones en los niicleos, se completé la descripcién de la 
estructura de los atomos. 

La estructura electronica de los Atomos otorga a los elemen- 
tos sus propiedades quimicas. La forma en que se combinan 
con otros elementos para originar compuestos quimicos se 
caracteriza por el namero de electrones mas externos y, en 
especial, los de su ultima capa, llamados electrones de valen- 
cia. Los elementos que contienen el mismo numero de elec- 
trones de valencia presentan propiedades quimicas similares. 
Los grupos de elementos de la tabla periédica presentan estas 
similitudes, que se entienden mucho mejor una vez queda des- 
crita la forma en que los electrones llenan los llamados orbi- 
tales at6émicos. 

La configuracion electrénica no es, sin embargo, tan impor 
tante para el objetivo principal de este libro, ya que la formacién 
de los distintos elementos o nucleosintesis est ligada a las reac- 
ciones entre los nticleos atémicos, sin que los electrones jue- 
guen un papel relevante. 


LOS ELEMENTOS: UNOS TANTO Y OTROS TAN POCO 


En la naturaleza los elementos quimicos no se encuentran en 
igual cantidad. En primer lugar, porque solo es posible hallar de 
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FORMAS ALTERNATIVAS DE LA TABLA PERIODICA 
La tabla periédica de los elementos se muestr: i 
también conocida como de longitud media. Es Ad tem i kt a ome 
compacto y su configuraci6n respeta, casi completamente, el orden de llenado de eas 
electrénicas. Mantiene el espiritu de la tabla original de Mendeléiev (lamada del nope 
pero incorpora los elementos descubiertos posteriormente. Sin embargo, mashes os 
tanto cientificos como aficionados, han propuesto literalmente cientos de formatos para la 
tabla periédica. En esta busqueda de una forma optima, cada creador destaca las na 
de su idea, sea en términos de simetria o de su utilidad para ciertos campos cientificos. i 
cluso existen tablas planas, circulares 0 elipticas, o bien en tres dimensiones, cuya anes al 
virtud es que muestran una completa continuidad en el llenado de los orbitalas aera 
Mostramos aqui un par de ejemplos de formas de la tabla periddica diferentes de la habitual 


TABLA PERIODICA DE LONGITUD LARGA fre) 
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Esta tabla aumenta su anchura a 32 elementos para evitar la separacion de las filas de los elementos 
lantanidos y actinidos. De esta manera no se interrumpe la secuencia de los elementos. 
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En este formato propuesto por el francés Charles Janet en 1929 se coloca al helio en fa columna de los 
metales alcalinotérreos, con los que comparte e! hecho de tener dos electrones en su capa de valencia. 


La tabia se presenta asi de manera mas ordenada que en la forma tradicional y todas las longitudes de 
las filas 0 periodos se repiten, sin excepcién. 
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manera natural poco més de 90 elementos, mientras que el resto 
hasta los 118 conocidos a dia de hoy, se han sintetizado en los 
laboratorios. 

Podemos definir la abundancia de un cierto elemento como lg 
cantidad que existe comparada con la de otro. En general, esta 
abundancia puede darse en funcién del numero relativo de ato. 
mos 0 de la fraccién en masa, y depende del entorno que estemos 
considerando. 

En lo que respecta a la vida en la Tierra, hay cuatro elemen- 
tos que son considerados esenciales para su existencia: carbo- 
no, hidrégeno, oxigeno y nitrégeno. Conocidos por sus simbolos 
como CHON, estos 4tomos son la base necesaria que forma los 
organismos vivos y les permite realizar sus funciones. Quiza no 
sea casualidad que, si eliminamos los gases nobles, los CHON se 
encuentren entre los elementos mas frecuentes en nuestro pla- 
neta. De hecho, el hidrégeno es el mds abundante mientras que 
el oxigeno, el carbono y el nitrégeno ocupan los lugares tercero, 
cuarto y sexto, respectivamente. 

En un ser humano el elemento mas abundante en masa es 
el oxigeno (casi dos terceras partes), seguido por el carbono, el 
hidrégeno y el nitrégeno. En cambio, por nimero de atomos 
el mds comiin es el hidrédgeno, con mas del 60% del total. No 
debemos, sin embargo, imaginar una persona como un conjun- 
to de gases, ya que la mayor parte forma compuestos quimicos 
como, por ejemplo, el agua. El resto de 4tomos de nuestro cuer- 
po corresponde a una veintena de otros elementos. Solo consti- 
tuyen un 4% de nuestra masa, pero algunos son esenciales para 
ciertas funciones vitales. Pensemos, por ejemplo, en el calcio 
de nuestros huesos o en el papel del hierro en la sangre. Sin 
embargo, un exceso de alguno de estos elementos minoritarios 
0 de otros, como el plomo, puede ser perjudicial. 

La cuestién clave es explicar las abundancias de los elemen- 
tos en el universo en su conjunto. En general, es posible aveti- 
guar la composicién de astros lejanos observando la luz que emi- 
ten. Cuando se calientan, los 4tomos de cada elemento quimico 
emiten luz con ciertas caracteristicas propias: una serie de lineaS 
en determinadas frecuencias del espectro electromagnético que 
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Abundancias relativas de los elementos en masa. El esquema de arriba es una version de la tabla periédica 
Con los niicleos mas abundantes en el universo en partes por 10000, donde fa suma de la contribucion 

de los elementos sin numero es menor de una unidad, 

El grafico inferior muestra las abundancias relativas en et sistema solar en funcidn de! numero atémico de cada 
elemento. Se expresan en escala logaritmica, y por convencién se fija la def silicio (Si) en 10°. 
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corresponden a los «saltos» de sus electrones entre distintos or. 
bitales. Las mismas lineas de absorci6n pueden observarse en 
los espectros de la luz de estrellas y de otras regiones del es- 
pacio. De este modo, sabemos que la materia que existe en el 
cosmos est4 compuesta por los mismos elementos quimicos que 
medimos en la Tierra. 

Se cree que las abundancias de los elementos en nuestro 
sistema solar pueden considerarse representativas de las del 
universo. Ademas de la medida del espectro de la luz solar, 
son especialmente importantes los datos de la composici6n 
de meteoritos, que contienen informacién sobre las abundan- 


cias de elementos pesados en la época que se form6 el sistema " 


solar. 

En la figura 3 (pag. 31) podemos ver cuales son los elementos 
mas abundantes del sistema solar. Por ejemplo, es interesante 
observar que hidrégeno y helio ya forman el 98% de su masa to- 
tal, mientras que junto a otros 13 elementos dan cuenta de mas 
del 99,99%. Las enormes diferencias en las abundancias relativas 
de los elementos quedan patentes en el grafico inferior, cuyas 
principales caracteristicas son: 


— Como regla general, los elementos son menos comunes 
cuanto mayor es su numero atémico. 


— Hay ciertos «picos» de abundancias en torno a algunos ele- 
mentos, como el hierro (Fe) 0 el plomo (Pb), mientras que 
en otras regiones los elementos existen en cantidades mu- 
cho menores de las esperadas de acuerdo a la regla general, 
como ocurre con el litio (Li), el berilio (Be) y el boro (B). 


— Los datos de las abundancias presentan una tendencia en 
forma de «dientes de sierra», donde los elementos con un 
numero par de protones son més comunes que sus vecinos 
con Z impar. 


Cualquier modelo que aspire a describir cé6mo ocurre la nu- 
cleosintesis debe poder explicar estas caracteristicas. Ese sera, 


LOS ELEMENTOS QUIMICOS 


pe 


precisamente, nuestro objetivo en capitulos sucesivos. Pero an- 
roa es necesario desarrollar el concepto de isétopo devant cierto 
elemento quimico y también profundizar en la descripcién de los 
nticleos at6micos y de sus reacciones, 
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CAPITULO 2 


COMET DEEN SEE et Ran aa pa 2 
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La transmutacién 
de los elementos 


El nticleo atémico, diminuto y denso, fija 

el tipo de elemento quimico. Existen miles 
de nucleos diferentes, cada uno formado 
por una combinacion distinta de protones 
y neutrones que no siempre son estables. 
Durante los procesos nucleares los 
elementos se crean y también se destruyen. 


En los afios posteriores a la versién de la tabla periddica de Men- 
deléiev ya se podia describir la estructura intima de la materia. 
Por primera vez era posible explicar, con una base cientifica, de 
qué estaban hechas las cosas: de unas cuantas decenas de ele- 
mentos quimicos, desde el hidrégeno, el mas ligero, hasta el mas 
pesado, como el uranio. Ademéas, la teoria atomica daba respues- 
ta a las propiedades globales de la materia en fisica y quimica. 
Sin embargo, todavia se desconocia la escala de los atomos y si 
Poseian una estructura interna. 

A principios del siglo xx los descubrimientos de los electro- 
nes, la radiactividad y, sobre todo, del tamafio del niicleo gra- 
cias a los experimentos de Rutherford y colaboradores, clarifi- 
caron la organizacién del 4tomo. Quedé claro que este es muy 
Pequenio pero que no es indivisible, y que esta compuesto por 
electrones y un nicleo denso y diminuto. Como el metro y sus 
Subdivisiones mas comunes son demasiado grandes para ser 
empleadas en la medida de los dtomos y sus nucleos, en su lu 
gar se emplean los submiltiplos del Sistema Internacional de 
Unidades, abreviado SI. Entre ellos, el picémetro (pm, une billo- 
nésima de metro o 10"? m) y el femtémetro (fm, una mifbilloné- 
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sima de metro o 10° m). O bien dos unidades muy comunes en 
el campo de la fisica atomica y nuclear: el angstrom (A, una diez 
mil millonésima de metro © 10- m, aunque No es una unidad 

propia del SI) y el fermi, que es otra 
manera de llamar al femtometro. Es- 
tos dos nombres fueron establecidos 
en honor a dos fisicos famosos: el 
sueco Anders Jonas Angstrom (1814- 
1874) y el italoamericano Enrico Fer- 


Hoy en dia sabemos que los n 
mentales. Tanto el protén como oe Son particulas ele- 
interna (figura 1) de tres particulas llamadas nen 7 estructura 
una carga eléctrica igual a una fraccion de ae ; que poseen 
fraccion es de 2/3 para el quark arriba Rip - electrén. Esa 
ga positiva, mientras que el quark abajo ( oni : eee tiene car- 
carga eléctrica negativa e igual a 1/3 de la del als eee una 
pinaciones de quarks de los nucleones son uud ‘6n. Las com- 


(neutrén). Los dos tipos de quarks y el electron na a 
le 


En fisica todo es 0 imposible 0 
trivial. Es imposible hasta que lo 


entiendes, luego se vuelve trivial. 
Ernest RutHerorD 


mi (1901-1954). 

afio de un dtomo no es un concepto bien definido, pues- 
to que carece de un borde preciso. Por ejemplo, podemos con- 
siderar la esfera con radio definido segin el maximo del Ultimo 
orbital atémico donde pueden estar los electrones. En cualquier 
caso, los radios de los 4tomos aislados tienen, aproximadamen- 
te, entre 0,3 y 3 A. El tamaiio de los 4tomos crece con el nume- 
ro atémico, pero no lo hace linealmente. Dentro de una misma 
fila de la tabla periddica, los electrones van llenando los orbita- 
les atémicos, pero el radio disminuye porque aumenta la carga 
eléctrica nuclear. E] minimo para un periodo corresponderia a 
los gases nobles. En cambio, para los elementos de una misma 
columna de la tabla, el radio de sus atomos crece a) afiadirse 
nuevos orbitales y, en parte, por el efecto de repulsion de los 
electrones mas interiores. 

El nucleo concentra la carga eléctrica positiva y, practicamen- 
te, toda la masa del dtomo en una escala miles de veces menor. 
Est4 formado por dos tipos de particulas, que reciben el nombre 
comin de nucleones. Los nucleones con carga eléctrica positi- 
va son los protones, mientras que aquellos que carecen de ella 
son los neutrones. El tamafio nuclear (en realidad, su densidad 
de carga) puede estimarse a través de experimentos donde se 
envian electrones hacia niicleos y se miden sus desviaciones. 
Los resultados muestran que el radio de un nticleo, considera- 
do esférico, crece como si correspondiera, aproximadamente, 
al volumen ocupado por sus nucleones, donde cada uno tiene 
un tamafio de algo menos de 1 fm. Los nticleos de los elementos 
presentan, por tanto, tamafios de entre uno y varios fermis. 


El tam 
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primera familia de particulas elemental. ji 
formar los atomos de todos los sbuantie ri a C 
toda la materia normal. Esta familia se completa con na 
no, otra particula elemental relacionada con el electrén, per nl 
carga eléctrica. Actualmente sabemos que existen ithovion Ze 
milias de particulas elementales, formadas por copias aati 
de las que constituyen la primera familia. Sin embargo, en gene- 
ral son particulas inestables y se desintegran en sus seine 
més ligeras en un corto periodo de tiempo tras su creacion. 

Si dejamos de lado la gravedad, ligada a la masa y desprecia- 
ble ala escala subatomica, cada particula esta caracterizada por 


Sustancia (cristal) 


Neutrén / Protén 
(~10-* m) 


Terrén de azticar 


(~1 cm = 107 m) (10" m) 


Estructura de la materia, desde la escala macroscépia a los constituyentes del atomo. 
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lacién con las 
; as que fijan su re Otras fy 

erie de rndamentales que contempla él modelo her i 
teraccione’ culas (electromagnética, nuclear fyg, 
todas las particulas con 2 cleo, 
Og la 
diminuta esc: 55 0 

ws Ja nuclear fuerte y la nuclear débil. Log Teun 
se vamente la fuerza débil, la menos «fuerte, 03 


i sxclusi 5 de 
sien at ones, y por ello son tan dificiles de detecta;. “te 
ve los quarks ylos electrones (y sus «hermanos» Pesadog) — 


sensibles a la fuerza débil, pero solo los quarks interaccionan 
a través de la nuclear fuerte. Ademas, para cada particula exis 
te una antiparticula que tiene la misma masa, Pero con todas 
sus cargas opuestas. Por ejemplo, el antielectrén Pose idéntica 
masa que el electron pero carga eléctrica positiva, y también re. 
cibe el nombre de positr6n (e*). La antimateria, formada por 
antiparticulas, no abunda a nuestro alrededor, ya que al encon- 
trarse particula y antiparticula se aniquilan produciendo energia, 


ELEMENTOS, NUCLEOS E ISOTOPOS 


Un niicleo atémico queda definido por su niimero de nucleones, 
es decir, por la suma total de protones y neutrones que lo forman: 
el ntiimero msico (A). Por otra parte, hemos visto que todos los 
atomos de un elemento quimico dado tienen el mismo numero 
de protones en su niicleo o ntimero atémico (Z). Cada posible 
combinacién de los ntimeros masico y atémico define la compe 
siciOn de un micleo, también amado nucleido, y se denota on 
“X, donde X es el simbolo del elemento. En ocasiones, para de 
tacar el némero atémico se puede afiadir como subindice (: x), 
Pero en principio no es necesario, porque queda fijado po 
nombre del elemento. Por ejemplo, el *Fe o hierro-56 tiene 26 pro 
tones (el ntimero atémico del hierro) y 30 neutrones. fot 
Los nticleos de un mismo elemento quimico pueden estar 
Mados por un mimero distinto de neutrones (N =A-%). 


; le 
to de los posibles nticleog con el mismo Z pero distintoN 


uA TRANSMUTACION DE LOS ELEMENToS 


llama isétopo. Cada elemento puede tener uno 0 Varios iséto 
estables y muchos otros inestables, aunque los elementos — 

los, como el plutonio, carecen de isétopos etibhes 9 
dos sus micleos se desintegran con mayor o Menor rapi iain 
ejemplo, en la naturaleza el oxigeno se encuentra en tres iséto- 
pos estables: 160, "O y 80. Todos tienen ocho protones, pero dis- 
tinto numero de neutrones: ocho, nueve y diez, respectivamente. 
En el caso del hidrégeno, casi todos sus 4tomos corresponden 
al isétopo +H (protio) pero existe un segundo isétopo estable 
llamado deuterio (*H, solo unos 15 dtomos de cada 100000 de hi- 
drogeno en el agua de los océanos) y otro inestable denominado 
tritio CH). 

Algunos elementos tienen un tnico isétopo estable y otros 
presentan varios, en cuyo caso la abundancia natural del ele- 
mento se reparte entre los diferentes isétopos. En muchos de 
estos casos, uno de los isétopos es mucho mas abundante que el 
resto, pero hay elementos con dos 0 varios is6topos estables que 
son una fracci6n importante del total. Por ejemplo, el europio 
natural se reparte, casi al 50%, entre los isétopos Eu y “Eu. 

Una veintena de elementos (llamados monoisotépicos) tiene 
un tnico isdtopo estable, como por ejemplo el flior (“F) o el 
oro (*"Au). Este es el caso tipico de elementos con un ntime- 
ro atémico impar, aunque también pueden presentar un par de 
isétopos estables, como ocurre con el cobre (“Cu y ®Cu). En 
cambio, los elementos con Z par tienen al menos tres isétopos 
estables con las tinicas excepciones del helio, el berilio y el car- 
bono. El elemento con mas isétopos es el estafio, que presenta 
diez, mientras que el nticleo estable m4s pesado es uno de los 
cuatro isétopos del plomo (Pb), que tiene 82 protones y 126 
neutrones. 

éCudl es la masa de un ntcleo atémico? En principio, pare- 
ce que deberfa ser simplemente la suma de las masas de los 
nucleones que lo forman. Sin embargo, la masa del nticleo es 
Menor que esta suma, un hecho que explica por qué existen 
Nticleos estables y no tinicamente neutrones y protones libres. 
Para explicarlo necesitamos recordar que una de Jas conse- 
Cuencias de la teorfa de la relatividad especial, anunciada por 
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AONE ENP TIENEN RESET TE Bi li 
RGIAS DE LIGADURA 
F was aromas een convencionales son unidades demasiado grandes para ser 
cas, Como el nticleo esta formado por nucleones y su 

del &tomo, una eleccién natural seria utilizar como refe- 
Sin embargo, la masa de un neutrén es ligeramente 
de un nucleo es menor que la suma de las de sus 
asde 1961 se define una unidad de masa atémica (u) 0 un dalton 
n del carbono-12. Es decir, si M('?C) es la masa atémica 
/12. La masa atomica del resto de isdtopos conocidos 
© puede asi medirse en funcién de esta unidad y los resultados son siempre valores muy prdéxi- 
» mos a su numero de nucleones. Por ejemplo, las masas atémicas de los isotopos estables de 


 laiplata y sus abundancias naturales aparecen en la tabla: 


usadas en la medida de masas atomi 
© masaes prdcticamente la del conjunto 
© rencia la masa del prot6n o la del neutron. 
’ guperior ala de un proton y, ademas, la masa 

nucleones constituyentes. D 
» (Da). como la masa media de un nucleé 


I de este isdtopo, se define 1 u=M(?C) 


Masa atémica (u) 
106,905091 
108,904755 


Abundancia relativa 


51,839 % 
48,161 % 


© Teniendo en cuenta la equivalencia entre masa y energia de la ecuacion de Einstein (E=mc?), 
* también podemos utilizar otras unidades adecuadas para las masas y las energias de los pro- 
» cesos nucleares. En particular, es comun emplear el megaelectronvoltio (MeV), que equivale a 
» un-mill6n de electronvoltios (eV, la energia que adquiere un electron cuando es acelerado por 
© una diferencia de potencial eléctrico de un voltio). Estos son los valores correspondientes de la 
1, unidad de masa atémica y de las masas de los nucleones: 


1 u= 931,494 MeV/c? 
m(prot6n) = m, = 938,272 MeV/c? = 1,007276 u 
m(neutron) = m, = 939,565 MeV/c? = 1,008665 u 


~ Para cada is6topo tenemos una medida de su masa atémica, M(Z,N). Con este valor y al 
correspondiente al isGtopo mas sencillo del hidrégeno, podemos definir su energla de ligadura 
© enlace nuclear como: 

E,(Z,N)=[ZM(‘H)+Nm, - M(Z,N)|c?. 

i Esta energia, que es la que necesitarlamos para disociar el niicleo €n sus nucleones correspon- 
iM dienes, €8 un parametro fundamental para caracterizar la estabilidad del nucleo. Como la 


Ba. 
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; Icas Muy interesant i 
energia de ligadura por nucleén presenta un valor telativamente Siecle gene hoe Ha 
} para nu- 


cleos muy ligeros, de aproximadamente 8 MeV. Este hecho NOs indica que, a la escala del 
, la 


lucleones, es de corto alcance y 


mayor intensidad que la de repulsion electromagnética entre Protones. Por otra parte, el valor 
3 1, BV 


de £,/A crece rapidamente para los nicleos més ligeros, con pi i 

y especialmente, *He (las llamadas particulas alfa). Estos ht 9 He — os #0 
que sus vecinos. El maximo de la estabilidad nuclear se aleanza en la region de A=60 al . 
entorno de! hierro y los elementos contiguos (@ nticleo més estable es ef del niquel-62) Pa 
numero masico mayor, la energia de ligadura por nucledn desciende ligeramente hasta ae 
un 10% por debajo del maximo en la zona del uranio. Al «ascenders por ta curva de E./A, los 
isotopos son més estables, por lo que se libera energia nuclear, Para ello existan dos postblida- 
des: podemos hacerlo desde valores del numero masico inferiores a 60, a través de la unién de 
nicleos ligeros para formar uno mas pesado, es decir, mediante fusién nuclear, La otra via es 
el caso opuesto, considerando nticleos con A>60, que es cuando es posible obtener energia 
al romper un nucleo pesado y producir otros mAs ligeros. Es decir, mediante fa fisién nuclear, 
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Albert Einstein en 1905, es la equivalencia entre masa (m) y 
energia (E)- Condensada en la famosa ecuacion E=me, esta 
equivalencia nos dice que la masa es una manera Muy concen. 
trada de almacenar energia, siendo el factor que las relaciona 
el] cuadrado de la velocidad de la luz en el vacio c, cuyo valor 
es 300000 km por segundo (una aproximacion del valor real, 
299 792,458 km/s). La ley de conservacion de la energia que ca- 
racteriza a todo proceso fisico debe, por tanto, tener en cuenta 
que la masa es una forma de energia. 

La diferencia negativa entre la masa del niicleo y las de las 
particulas que lo componen es un «defecto» de masa, que corres- 
ponde ala energia que se «ahorra» con respecto al estado donde 
los nucleones son particulas libres. Cada nucleido se caracteriza 
por un defecto de masa, cuyo valor absoluto es mayor cuanto 
mas estable sea el nucleo. 

Medir la masa de un ntcleo atémico es complicado, ya que 
tendriamos que eliminar todos los electrones del atomo (es de- 
cir, ionizarlo). Por esta raz6n es mas sencillo obtener experimen- 
talmente los valores de las masas atémicas que, por convencién, 
se dan en relacion a la del dtomo del carbono-12. Con los valores 
de las masas atomicas de los isétopos estables de un elemento 
dado, junto a sus abundancias naturales, es posible calcular su 
peso atémico. 


NUCLEOS ESTABLES Y RADIACTIVOS 


En la naturaleza existen algo mds de 250 isdtopos que son es- 
tables, lo que significa que nunca se ha observado que se desin- 
tegren de manera espontdnea. Corresponden a 80 elementos 
distintos, lo que quiere decir que algunos tienen mas de un tini- 
Co isétopo estable. De estos elementos, el que tiene el mayor 
ntimero atémico es el plomo (Z=82), asi que existen dos ele- 
mentos que le anteceden en la tabla periddica que no poseen 
isdtopos estables. Al ordenar los elementos por el numero de 
protones de sus nticleos, se supo que quedaban dos huecos en la 
tabla periédica para valores de Z iguales a 43 y 61. Los elementos 
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rrespondientes, el tecnecio y el ‘ 

* ee en los labortois, ora 1936y = Pi 

Por encima de 82 protones no es posi es aa 
table, asi que los elementos con un a ae anoete 
radiactivos. En muchos casos, especialmente para Z eons 
des, los micleos se desintegran rapidamente, en una = y gran- 
segundo. Pero hay isdtopos que «viven» mucho tiempo, se et 
el caso del uranio-238 (de media, unos 4500 millones de aig re 
Hasta hace poco, el bismuto (Z=83) se consideraba que teni 0S). 
isotopo estable (Bi), pero ahora se sabe que no lo es Sim = 
su vida media (1,9: 10 afios) supera en mil millones Wactones Tg 
edad del universo. Se espera que otros niicleos pesados que aho- 
ra se creen estables no lo sean completamente, como en el caso 
del “Bi, aunque tengan vidas medias muy elevadas, 

Hoy en dia, ademas del cuarto de millar de nucleos estables. 
se han observado varios miles de niicleos, creados y estudia. 
dos por los fisicos nucleares, y se cree que pueden existir otros 
4000 nucleidos distintos, muchos de ellos de vida efimera. En 
todos estos nticleos encontramos, en cada caso, una combina- 
cién diferente de neutrones y protones. Todos los isétopos co- 
nocidos pueden mostrarse en una grafica en funcién del ntimero 
de neutrones y protones que poseen, conocida como carta de 
los niucleos (figura 2). Al igual que en las cartas de navegacién, 
esta grafica nos muestra cémo es posible viajar a través de cier- 
tas combinaciones de protones y neutrones que dan lugar a la 
estabilidad, mientras que otras direcciones en el mapa nos con- 
ducen a nucleos radiactivos, que sufren varios tipos de desinte- 
graciones. 

En la carta de los nticleos encontramos los mas de 3000 nu- 
cleidos conocidos, tanto estables como radiactivos, dispuestos 
en filas con el mismo ntimero atémico o de protones y columnas 
Con igual cantidad de neutrones. En cierto sentido, esta grafica 
€s una «supertabla» periddica que contiene informacién sobre 
los nticleos atémicos y su estabilidad, muy ttil para los fisicos 
Nucleares. En la figura ampliada (figura 3) se distinguen los nu- 
Cleos estables de los nucleidos radiactivos y se incluye el valor 
de la vida media de estos ultimos. 
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a 


La region de la carta de nucleidos donde se 
Z(nimero de protones) nucleos no radiactivos se conoce como valle de la ai 
parece en las distintas versiones de la carta, que Sb tabjilidad. 
incluir otro tipo de informacién alternativa como bién puede 
la vida media de cada uno de los nticleos aalotires a 
pliacion de la carta de la figura, que muestra una pe s. En la am 
en el entorno del tinico isdtopo estable del itrio ee a 
observar cémo los nicleos son menos estables ore lemos 
alejamos del valle, la region donde van a terminar las eran nos 
desintegraci6n radiactiva. enayine 
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Carta de los ndcleos conocidos en funcién de su numero de protones y neutrones. Cada nucleo, representado 
por un cuadrado, corresponde a una combinacidn de valores de Ny Z. Los ndcleos estables son solo una 
pequeria parte del total. Para los nucleos inestables, se indica el tipo de desintegracién mas frecuente. 


Cada fila de la carta de niicleos muestra los diferentes isétopos 
de cada elemento. Se observa que el conjunto de nucleos estables 
forma una especie de arco, donde para valores bajos del numero 
atémico tienden a presentar el mismo numero de protones que 
de neutrones (Z=N). En cambio, al aumentar el nimero atémico, 
los nticleos suelen tener un nimero mayor de neutrones que de 
protones. Por ejemplo, el carbono-12 tiene seis protones y seis 
neutrones, mientras que, como hemos visto, los nucleones que 
forman el plomo-208 son neutrones en més de un 60%. El aumen- 
“ del ntimero atomico incrementa la carga eléctrica nuclear, por Ampliacién de la carta de los ndcleos en la region de 46 a 60 neutrones y de 35 a 42 protones. 
ad Me mayor ntimero de neutrones proporciona al nucleo 1a hucleidos no estables, se ha incluido el valor de su vida media. 
cohesi6n necesaria para superar la repulsién entre los protones. 


N (numero de neutrones) 
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La carta de los micleos nos muestra qué combinaciones de 
neutrones y protones son inestables, pero nig nos indica cuanto, 
La manera cuantitativa de medir la estabilidad es a través de la 
energia de ligadura por nucleén de cada isotopo, que presenta 

Ja region del valle cercana al hierro y sus 


valores maximos en , ae + 
elementos vecinos. Si imaginamos una version tridimensional de 
Ja carta de nicleos, donde la elevacién fuera proporcional a su 


estabilidad, la regi6n de nuc 
montafiosa con alturas maéximas eé! 


leidos estables formaria una cadena 
n la zona del hierro. 


DESINTEGRACIONES RADIACTIVAS 


Como en cualquier sistema fisico, un nicleo atémico tiende a es- 
tar en el estado de menor energia posible. En algunos casos esto 
provoca que el nticleo sea inestable y se desintegre dando lugar 
a uno 0 varios nucleos «hijos» y diversos tipos de particulas ele- 
mentales. Este fendmeno fisico, que Jamamos radiactividad, fue 
descubierto por Henri Becquerel en 1896. Los nucleos pueden 
desintegrarse de varias maneras y los diversos tipos de procesos 
radiactivos fueron descritos en los primeros afios del siglo xx por 
investigadores como Emest Rutherford y el matrimonio forma- 
do por Pierre y Marie Curie, entre otros. 

En un proceso radiactivo, al cambiar a un estado mas estable 
el nicleo pierde una pequejia cantidad de masa que correspon- 
de a la energia liberada, que se emplea en crear las particulas 
salientes y dotarlas de energfa cinética, o bien se emite como 
radiacion electromagnética. Los principales modos de desinte- 
gracion radiactiva de un nucleo (figura 4) son los siguientes: 


— Desintegraci6n alfa (a): se emite un niicleo de “He, Hlamado 
también particula 0: (aunque no sea elemental). Es tipica de 
nucleos pesados con un exceso de nucleones. 


— Desintegracién beta negativa (B-): ademas del nucleo hijo, 


donde un neutrén se ha transformado en protén, se produ- 
cen dos particulas elementales distintas (un electr6n y U" 
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Helio-4 (c) 
& 2 protones/2 neutrones 


i —. ahs 


4 DESINTEGRACION a: 
: my 
Uranio-238 es Bal Si 
92 protones/146 neutrones Torio-234 
90 protones/ 144 neutrones 
Antineutrino (V) 
’ 
e, Electron (e) 
ted 
pe e DESINTEGRACION 6- 
Berilio-11 id "Be "B+e+¥ 
4 protones/7 neutrones Boro-11 
5 protones/6 neutrones 
Neutrino (v) 
oe, * Positrén (e") 
ral DESINTEGRACION B+ 
Carbono-11 oe Boro-11 "Co"B+er+v 
6 protones/5 neutrones 5 protones/6 neutrones 


ef DESINTEGRACION y 
5 protones/6 neutrones 1B "B+ 


Boro-11 (en nivel excitado) 
5 protones/6 neutrones 


; 5) 
& Neutron (n) € Jos Bario-140 
; 56 protones/84 neutrones 
®, _ 


@ Neutron (n) FISION ESPONTANEA 


4 wy a ¥ a 20f > Ba + Mo + 3n 


Calitomio-252 P eutron(a) gy’ Molibdeno-109 
Protones/154 neutrones : 42 protones/67 neutrones 


Ejem 
“Smplos de los principales modos de desintegracién radiactiva de un nécleo. 
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antineutrino). Habitual en nicleos con demasiados Neutro. 
nes, también un neutron aislado (que no forma parte de un 
niicleo atémico) sufrird una desintegracion B- al cabo de 
unos minutos. 


_— Desintegracion beta positiva (B*): un protén pasa a ser un 
neutron en el nucleo y se emiten dos particulas (un positrén 
y un neutrino). Tipica de nucleos con exceso de protones, 
Como alternativa, e] protén puede capturar un electrén de 
un orbital interno del 4tomo y dar lugar a un neutrén y un 
neutrino (captura electronica). 


— Desintegracién gamma (7): el nticleo original pasa al estado 
fundamental de energia emitiendo radiaci6n electromagné. 
tica. Los protones y neutrones se reorganizan en el ntcleo, 
pero su numero no varia y no se produce un cambio de 
elemento. 


— Fisién espontAnea: un niicleo se rompe en varios nucleos 
hijo, sin necesidad de aportacién externa de energia. Suce- 
de, sobre todo, en los casos de niicleos muy pesados. 


En muchos casos la desintegracién de un niicleo produce dos 
0 mas procesos radiactivos, separados por un breve periodo de 
tiempo. Por ejemplo, como consecuencia de un proceso alfa o 
beta puede producirse un niicleo en un estado de energia no fun- 
damental que se desexcita répidamente (entre 10-” y 10-'Ssegun- 
dos). Existen otros tipos de desintegracién de un nicleo menos 
habituales, como por ejemplo la emisién esponténea de un nu- 
cleén. Puede suceder si presenta un gran exceso de protones 0 
neutrones, y es tipica de los nucleidos que estan mds alejados 
del valle de la estabilidad, en la frontera de la carta de nucleos 
conocidos. 

Excepto en el caso de la desintegracién gamma, cuando un 
miicleo se desintegra cambia su configuracién de neutrones Y 
protones y pasa a ocupar otro lugar en la carta de los nuclei- 
dos, tal y como se muestra en la figura 5. Si el nticleo producido 
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Z(niimero de protones) 


Nucleo 
original 


Desplazamientos 
Posibles en Ja carta 
de nicleos cuando se 
Produce un proceso 
fadiactivo de tipo alfa 
© beta (tanto positive 
Como negativo), o bien 
se emite un protén 


N (numero de neutrones) 0un neutrén. 


no es estable, sufrira a su vez otra desintegracion radiactiva. 
Cuando se produce una serie de transformaciones de este tipo 
obtenemos una cadena de desintegracién que da lugar a milti- 
ples is6topos hasta alcanzar un nticleo estable. Por ejemplo, el 
uranio-238, presente en la naturaleza, inicia una cadena radiac- 
tiva que termina en el plomo-206 tras pasar por otros 13 micleos 
intermedios. Entre ambos hay una diferencia de 32 nucleones 
(e los cuales, diez son protones), que se consigue a través de 
ocho desintegraciones alfa y seis beta negativas. 

Los procesos de desintegraci6n radiactiva son muy dispares, 
tanto por el tipo de transformacién que producen en el nticleo 
como por las particulas que emiten o por la rapidez en que ocu- 
ren. Sus diferencias estan ligadas a la fuerza fundamental que 
origina la desintegracion. Los procesos gamma y beta son debi- 
dos a la fuerza electromagnética y la fuerza nuclear débil, res- 
Pectivamente. En cambio, en las desintegraciones alfa y en los 
Procesos de fisién esponténea es la repulsion electromagnética 


la que Consigue vencer la cohesi6n originada por la fuerza nu- 
Clear fuerte, 
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f IA CON MAS PREMIOS NOBEL : ck 

Los Se, seguramente la cientifica mas mien de la rene, fue Una de gg 
pioneras del estudio de los procesos radiactivos. Nacida en em — aria Skiodowiska, 
tuvo que trasladarse a Paris porque en su pais la universidad no admitia a Mujeres. Alli conocigs 
@ Pierre Curie (1859-1906), un profesor universitario con quien se caso en 1895. Pierre apoyé a 
Marie en el desarrollo de una tesis doctoral sobre la radiacion descubierta por Becquerel, 8 
éxito de sus resultados animé a Pierre a unirse a las investigaciones de Marie, comenzando ns 
colaboracién ejemplar que condujo al 


| descubrimiento de nuevos elementos quimicos, como gj 
polonio y el radio (un elemento mas de un mi 


ln de veces mas radiactivo que el uranio). Junto 
aHenri Becquerel, ambos recibieron el premio Nobel de Fisica en 1903 por sus investigacioneg 
sobre los fendmenos radiactivos. Ademés, a Marie le otorgaron el premio Nobel de Quimica 
en 1911 por el descubrimiento del polonio y el radio. Marie Curie es la Unica persona que ha 
ganado dos premios Nobel en dos disciplinas cientificas diferentes. 


tenets | 


_ Pierre y Marie Curie se conocieron en 1894 y un afio més tarde se casaron. La cienci un fuerte vinculo 
\ de unidn entre ellos. ron. La ciencia fue 


& 
livers ay esoicocsties 
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Al igual que su madre, la hija mayor de Marie Curie se casé con un cientifico, Frédéric Joliot-Curie, con el que 
aparece en la imagen. 


La saga continia 
La hija mayor de los Curie, Irene (1897-1956), también desarrollé una carrera investigadora con 
importantes resultados en fisica nuclear, Junto a su marido Frédéric Joliot (1900-1958), de- 
Mostré que un material estable podia convertirse en radiactivo si era expuesto a una radiacion 
especifica. Este fendmeno, conocido como radiactividad artificial o inducida, cumpila el suefio 
de los antiguos alquimistas al transformar un elemento en otro, Por su estudio, Irene y Frédéric.” 
recibieron el premio Nobel de Quimica en 1935. 


= 


sn a BRE A IAS aR IIE BONO SSSA ABIES RES ARTES 


Un legado para la posteridad is 
Los Curie también fueron pioneros en la aplicacion de la fisica de particulas a la medicina, espe- 
Ciaimente la radioterapia, en los primeros afios de! siglo xx. Tanto Marie como Iréne padecieron 
enfermedades debidas probablemente a las radiaciones a las que estuvieron expuestas en SU 
trabajo, cuando sus efectos sobre la salud todavia eran desconocidos. En la actualidad, en 
honor a Marie, fa Comisién Europea offece un programa de ayudas cientficas llamado Marie 
Sklodowska-Curie para favorecer la movilidad internacional de investigadores de todos los 
Campos cientificos. 


bis. 
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Un cientifico en su laboratorio no 
es tan solo un técnico: también es 
un nifio enfrentado a fendémenos 
naturales que lo impresionan como 
si se tratara de cuentos de hadas. 


Las desintegraciones radiactivas son un caso particular’ de 
proceso nuclear, con un tinico nucleo inestable en el estado inj. 
cial. En general, podemos considerar reacciones entre varios 
nticleos atomicos. Se escriben de manera similar a una reaccién 
quimica pero, a diferencia de esta, 
pueden aparecer particulas elemen. 
tales (como un electr6n o un neutrj- 
no) y los nicleos en el estado final 
pueden ser de elementos diferentes a 
los iniciales. 

En una reaccién nuclear existen 

Marie Cur varias leyes de conservacién que de- 

ben cumplirse. Entre otras cantida- 

des, se conserva la energia (incluyendo la masa como forma de 

energia), la carga eléctrica y e] nimero masico o cantidad total 

de nucleones. Asi, en la reaccién nuclear “1X + “2Y — 4sA + sB se 
cumple la condicién A,+A,=A,+A,. 

Teniendo en cuenta los nticleos presentes en los estados inicial 
y final de una reaccion, es posible hallar la cantidad de energia 
que se libera o se necesita. Para ello, basta con calcular la diferen- 
cia entre Jas energias de las masas: Q =[(m,+m,)—(m,+m,)]c*. 
Un proceso nuclear es exotérmico si Q es mayor que cero y pro- 
duce una liberacién de energia. Por el contrario, cuando Q<0 la 
reaccion es endotérmica y necesitara de una aportacion externa 
de energia para producirse. 

Llamamos fisién nuclear a una reaccién donde un nucleo se 
fragmenta en otros mds pequefios. Ocurre normalmente en el 
caso de nticleos muy masivos, cuando el proceso es exotérmico y 
da lugar a una cantidad elevada de energfa. Es el tipo de reaccion 
que se utiliza para la producci6n de energia eléctrica en los reac- 
tores nucleares comerciales, donde se bombardea el combustible 
fisible de uranio con neutrones. La reacci6n tipica es la siguiente: 


n+U + Rb + 41Cg 4 On 


donde los nticleos més ligeros que resultan pueden ser de otros 
elementos. Los neutrones salientes, una vez reducida su energi@, 
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bis 


LA LEY DE DESINTEGRACION RADIACTIVA noe eycecsscenen 
Una propiedad im- 2 
portante de los pro- 
cesos radiactivos es 
que son aleatorios. 
Esto significa que no 
os predecir el 
instante exacto de la 
desintegracién de un 
nucleo particular de 
un elemento radiacti- 
vo, Sin embargo, si 
podemos estimar la 
probabilidad de que 
una desintegracion 
ocurra en un periodo 
de tiempo dado, a 
través de la ley de 
desintegracion = fa- 
diactiva. Esta ley nos 
permite calcular Ja 
cantidad de nucleos 
de una muestra inicial i 
que se desintegran, en promedio, al cabo de un tiempo. Se observa experimentamente qua | 
la actividad de una muestra radiactiva, es decir, la cantidad de nticleos que se desintegran H 
} 


por unidad de tiempo, es proporcional al numero de nticleos existentes en cada momento. | 
Asi, e| numero de nticleos iniciales N, Se reduce con el tiempo de manera exponencial, de 
acuerdo con la formula: 


NQ@=N,e™, 


tal y como se muestra en el grafico. La constante A es distinta para cada tipo de nucleo 
fadiactivo, Es sencillo calcular el tiempo necesario para reducir el numero inicial de nlicleos 
de una muestra radiactiva a la mitad. Se obtiene un valor relacionado con la constante de 
Proporcionalidad A: 


cece aticae sp ebie. 


tp=in2/2. 


Uamamos a t,, Periodo de semidesintegracién o semivida de un cierto elemento radiactivo, 
Que puede tomar valores desde una fraccién de segundo hasta miles de millones de afios. 
Por ejemplo, la semivida del uranio-238 es de casi 4500 millones de afios, mientras que la 
del carbono-14 es de 5730 afios. Este tiltimo isétopo se utilza para la dataci6n de muestras 


°rganicas con una antigiiedad de hasta unos 50000 afios. 
ice ns rear are | 
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pueden romper otros nucleos de uranio y continuar la reagg;, i 
en cadena controlada. 

El caso contrario a la fisién es una reaccién donde dog iff 
cleos, generalmente ligeros, se encuentran lo Suficientementa 
cerca para unirse y formar otro mas pesado. Este proc 6 ge 
llama fusién nuclear y tiene lugar en el interior de las estrellas 
La fusién es la manera habitual de crear nicleos de nuevos ele. 
mentos quimicos, por lo que repasaremos sus principales vias ies 
los siguientes capitulos. 


EL NUCLEO ATOMICO: UN SISTEMA COMPLEJO 


El principal objetivo de la fisica nuclear es explicar las propie- 
dades de los niicleos atémicos en términos de modelos matemé- 
ticos de su estructura y su comportamiento. Sin embargo, los 
nucleos son sistemas fisicos compuestos por varios 0 muchos 
nucleones que interaccionan entre si. El problema debe resolver- 
se, necesariamente, con ecuaciones de la mecanica cuantica que 
incluyan tanto los efectos de la fuerza nuclear fuerte, que sienten 
tanto protones como neutrones, como la repulsion electrostati- 
ca entre protones. Se trata de ecuaciones de muchos cuerpos 
que son dificiles de resolver. De hecho, ninguno de los modelos 
nucleares puede explicar completamente los datos experimenta- 
les de la estructura de los nticleos. Existen, no obstante, mane- 
ras de abordar el problema a través de ciertas aproximaciones 
que dan lugar a predicciones que permiten describir muchas de 
las propiedades observadas de los ntcleos. 

En una de las clases de modelos nucleares se considera la in- 
teraccién efectiva de uno de los nucleones constituyentes con 
el resto del nticleo. Un ejemplo es el llamado modelo de capa; 
que tiene una filosofia similar al modelo atémico que describe 
los orbitales donde pueden encontrarse los electrones. En este 
modelo es posible hallar los estados de energia cuantizados de 
los nucleones (separados para neutrones y protones). Un micleo 
dado esté en un estado fundamental donde sus nucleones se 
cuentran en el nivel minimo de energfa. Al igual que puede ocu 
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ir con un electr6n en un dtomo, 
ce nivel de mayor energia y SA a, Pueden acceder 
do (regresando al fundamental a travég de sat un estado excita. 

El modelo de capas explica propiedades roceso gamma), 
cleos, y entre ellas la existencia de ciertos va} aoe de los ni- 
neutrones (N=2, 8, 20, 28, 50, 82, 126) o de ing numero de 
98, 50, 82) que conducen a niicleos mas Seféstone es (Z=2, 8 20, 
sus vecinos. Se denominan niimeros mi, slours “s estables que 
los casos donde los nucleones Ienan onipltanare a 
correspondientes. Varios nicleos (‘He, 0, “Ca, 2p eons 
alguno de estos valores tanto para neutrones como p: od tienen 
nes y se llaman doblemente mdgicos. Estos nicleos son oe 
estables y son mas abundantes en el universo que sus on 2 
excepto el hidrégeno. 8 

En otro tipo de modelos nucleares no se consideran los esta- 
dos individuales de los nucleones y solo interesa determinar su 
movimiento conjunto. Un ejemplo de estos modelos, llamados 
colectivos, es el modelo de la gota liquida, donde el micleo se 
trata como un fluido incompresible, formado por nucleones, y 
sus propiedades se describen en funcién de parametros tipicos 
de un liquido relacionados con su volumen, tensién superficial, 
etc. Este modelo permite describir el comportamiento observa- 
do de la energia de ligadura por nucleén y es muy util para enten- 
der cOmo un nicleo puede deformarse hasta romperse en dos 
més ligeros en una fisi6n nuclear. 

El modelo de capas y el de la gota liquida representan dos 
extremos del comportamiento de los nucleones en el nicleo. 
Existen otros modelos Ilamados unificados que intentan asociar 
predicciones del modelo de capas con el modelo colectivo. 


LA TRANSMUTACION DE LOS ELEMENTOS 


caAPITULO 3 


WILLD CPVMUEU ETC ETTEE Sabi ntarpraainas, 
OCT ITE, 
WEE 


La nucleosintesis primordial 


El primer paso de la creacién de los elementos 
ocwri6 durante la infancia del universo. 

La nucleosintesis primitiva, limitada a los 
elementos mas ligeros, produjo la materia prima 
para la formacion de las primeras estrellas 

y constituye una prueba solida del modelo 
cosmolégico del Big Bang. 


La biisqueda del lugar y el momento de la generacién de los ele- 
mentos quimicos ha constituido una dificil misién para los cientifi- 
cos. La empresa comenzé hace aproximadamente un siglo, cuando 
qued6 claro que la identidad de cada elemento reside en el niimero 
de protones del nticleo atémico. La produccién de nuevos elemen- 
tos implica la transmutaci6n de los micleos, es decir, la existencia 
de reacciones nucleares lo suficientemente efectivas para dar lu- 
gar a las abundancias que observamos. Como las medidas mues- 
tran que, en general, los elementos mas pesados son mucho menos 
frecuentes, los principales modos de la nucleosintesis deben estar 
relacionados con la uni6n o fusion de micleos més ligeros. 

La interaccién fuerte es la responsable de que nticleos con 
varios 0 muchos nucleones se mantengan estables a pesar de 
la existencia de una repulsién electrostatica entre sus protones. 
Sin embargo, esta fuerza solo actia a escalas pequefiisimas, del 
orden del fermi (equivalente, recordemos, a 10-* m). La forma- 
cién de nicleos mediante la fusién de otros més ligeros unica- 
Mente es posible en un ambiente con las condiciones adecuadas, 
Sobre todo de alta temperatura, que no son muy habituales enel 
universo. Durante la tercera y la cuarta década del siglo pasado, 
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stesis de que el Sol y otras estrellas generaban e podemos observar se estn alejando de nosotr 


“ par Lesion de su energia mediante reacciones termonucleg. cede es que el espacio entre dos puntos de] idee =e r 
may’ ié ién que la nucleosintesis ‘ iempo, y lo hace a m: : ent 
res de fusion, se estableciO tambien q tendria con el tiempo, ¥ ayor velocidad cuanto mag elevada 


rele i bargo, las observaciones ; 
terior estelar. Sin em f : in- 
lugar en el in abundancia de helio, relativa a la del hidrégeno, 


i ue la i P 
ane demasiado grande para provenir exclusivamente de 


= 4 as estrellas. 
Ja fusion nuclear en I] ; 
Mas o menos en paralelo a los avances en fisica nuclear, ung 


serie de observaciones sobre la distancia y la velocidad de es. 
tructuras como las galaxias dio un vuelco a la imagen que se 
tenfa sobre el cosmos. El descubrimiento de la expansion del 
universo condujo a nuevos estudios sobre su evolucion y su ori- 


es la distancia que los Separa. Se trata de la expansién del unj. 
verso, una de las caracteristicas del modelo cosmolégico 7 uni. 
La base de este modelo es el conjunto de ecuaciones de la how 
de la relatividad general de Einstein, - 
que nos dicen que la evolucién del Cada vez que nuevos datos 


cosmos depende de cémo esta for corr : 
wvado en cada momento. Es decir, es °°" °b0ran que hubo un Big Bang 


el contenido total de materia y ener la gente quiere saber qué hubo 
gia del universo el que fijael ritmo de _ Previamente. Y si lo averiquamos 
su expansiOn y, en particular, si esta 0S preguntaremos gy qué habia, 


gen y, en particular, a plantear qué consecuencias tendria que 
durante sus primeras fases presentara un estado denso y muy 
caliente. De hecho, en un primer momento se postul6 que todos 
los elementos quimicos se habrian formado durante una etapa 
temprana del universo. Como veremos mas adelante, la répida 
expansién cosmolégica impidis la creacion de los nticleos de la 
mayor parte de los elementos. La nucleosintesis primordial o 
primitiva, llamada asi para diferenciarla de la que ocurre en las 
estrellas, fue el origen inicamente de los is6topos de los elemen- 
tos mas ligeros: hidrdgeno, helio y trazas de litio. 


LA EXPANSION DEL UNIVERSO 


Hasta la década de 1920 la cosmologia, es decir, el estudio del 
universo en su conjunto, solo incluia el conjunto de estrellas pre- 
sente en nuestra propia galaxia. En esa época se descubrio que 
algunas de las nebulosas que podian verse con los telescopios te 
rrestres se encontraban muy alejadas de las partes mas externas 
de nuestra Via Lactea. Son, en realidad, galaxias distantes que 
observamos gracias a su luz, la cual, como minimo, ha tardado 
millones de afios en llegar a la Tierra. De improviso, el tamano 
del universo crecfa en un factor enorme. 7 

En 1929, las medidas realizadas por el astronomo estadoun 
dense Edwin Hubble demostraron que casi todas las galaxias 
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se frena o se acelera. antes de eso? 

La parte observable del universo 
actual contiene muchos miles de mi- 
llones de galaxias que, a su vez, estan formadas por miles de 
millones de estrellas. En cambio, durante su infancia presentaba 
un aspecto muy diferente. De hecho, si consideramos su evolu- 
cién hacia atras, la expansién se convierte en contraccién, de tal 
manera que el llamado universo primordial era denso y caliente, 
sin las estructuras que nos resultan familiares como los planetas, 
las estrellas o las galaxias, 

El universo (véase su evoluci6n en la figura 1) nacié hace 
unos 13800 millones de afios con la «Gran Explosién» o Big 
Bang, que da nombre al modelo cosmolégico, expresion que no 
se debe entender de manera literal. El mismo origen del univer- 
So escapa por ahora a nuestra comprensién, pero los cosmé- 
logos poseen una buena descripcion de lo que sucedié desde 
una millonésima de segundo mas tarde (aunque existen ideas 
bien cimentadas de lo que ocurrié desde unos 10 segundos 
después del inicio). 

La expansién del universo provoca su enfriamiento. Durante 
Sus primeras etapas, su temperatura disminuy6 constantemente 
desde valores increfblemente elevados. Estos cambios dieron lu- 
8ar a variaciones, tanto en las particulas que estaban presentes 
como en las interacciones entre ellas. Por ejemplo, una milloné- 
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Jorn C. Marten, astRorisico y premio Noe 


Esquema de la evolucion temporal dal universo, 


donde se indican algunas de sus principales etapas. 


sima de segundo tras el Big Bang las fuerzas electromagnética, 
fuerte y débil (que junto a la gravitatoria constituyen las Cuatro 
interacciones fundamentales) ya presentaban un caracter distin- 
to. Hasta ese momento, el universo era una especie de «sopa» 
caliente de particulas elementales, que incluia aquellas que ya 
conocemos como los quarks, los electrones (y sus particulas 
«hermanas» pesadas de la segunda y la tercera familia) y los neu- 
trinos. Pero con el descenso de la temperatura los quarks pasa 
ron de ser particulas libres a estar confinadas en otras particulas 
compuestas. Por ejemplo, los quarks arriba y abajo (upy down) 
se combinaron para formar protones y neutrones, pero todavia 
no existian los nicleos atémicos. 
Cuando el universo tenfa unos cuantos segundos de vida, su 
temperatura era del orden de mil millones de grados y el inven’ 
tario césmico inclufa principalmente los siguientes tipos de pat 
ticulas: protones, neutrones, electrones, neutrinos y fotones (las 
particulas que forman la radiacién electromagnética). EI ritmo 
de expansién del universo estaba fijado por las particulas rela- 
tivistas, es decir, aquellas que no tienen masa o que su valor € 
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muy pequefio en relacion asu energia. En ese 
nos y los fotones se repartian el dominio de] 
damente un 40% para los primeros y un 60 
de la luz. 

Fue en esa fase de la evolucién césmica cuand 
nes se volvieron adecuadas para que parte de lo 
trones se unieran y formaran nticleos de eleme 
el helio. A ese periodo se le llama nucleosintesis primordial y to 
describiremos con mas detalle en este capitulo. Cuando finaliz6 
el universo contenfa tanto niicleos (practicamente todos de hi- 
drogeno y helio) como electrones, pero no formaban todavia dto- 
mos porque todos ellos interaccionaban de manera muy frecuen- 
te con los fotones. Este estado de la materia se llama plasma, 

La expansion seguia frenandose cuando, unos 50000 afios tras 
el Big Bang, la contribucion de la materia (particulas no relati- 
vistas) super6 a la de la radiacién. Mas tarde, 380000 afios tras 
el inicio, la temperatura césmica todavia se situaba por encima 
de unos 3000 grados, pero ya era lo bastante baja para ralentizar 
a los electrones, que finalmente fueron capturados por los ni- 
cleos para formar los primeros atomos en un proceso llamado 
recombinacion. Desde ese momento, los fotones dejaron de in- 
teraccionar con los atomos neutros y comenzaron a atravesar el 
espacio sin obstaculos. El universo se torn transparente, Unos 
cientos de millones de afios después nacié la primera generacion 
de estrellas gracias al colapso gravitatorio de la materia. Mas tar- 
de, y amayor escala, se formaron las galaxias y sus agrupaciones 
(los ciimulos de galaxias), hasta dar lugar a las estructuras que 
observamos en la actualidad en el universo. ‘ 

El conjunto de los fotones remanentes de la época de la re- 
combinaci6n es el fondo césmico de microondas (FCM, 0 Cos- 
mic Microwave Background, CMB), llamado asi porque la ex- 
Pansion del universo ha «estirado» tanto Ja longitud de onda de 
esta radiacién electromagnética que, hoy en dia, se halla en la 
Tegion del espectro correspondiente a las microondas. El FCM, 
intuido desde la década de 1940 pero finalmente descubierto 
€n 1964 por los fisicos Arno Allan Penzias y Robert wonmew 

M, presenta una temperatura actual muy pequeha, pero NO 


Deriodo, los neutri- 
universo: aproxima- 
% para las Particulas 


lo las condicio- 


'S Protones yneu- 
Ntos ligeros como 
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i idad del FCM que podem, 

73 K (270,42 °C). La intensi ue p “" 
earn seas del cielo es extraordinariamente 
i rme. Sin embargo, no es exactamente igual. Gracias a lag 
ma lite COBE de la NASA, en 1992 se descubrig 


idas del satél = 
snes jones muy pequefias, del orden de} 


FCM presenta variac! : 
nate = rae «arrugas» del cosmos también estaban presente 


en la distribucién de materia del universo joven, siendo las semi. 
las de Jas galaxias y otras estructuras mas grandes que surgie. 
ron después por la accién de la gr avedad. Estas ‘irregularidades 
podrian ser una de las consecuencias de la KGS TI de una 
etapa muy temprana del universo (quiz 10 segundos tras ¢] 
Big Bang) que lamamos inflacion, una teorla desarrollada apar 
tir de la década de 1980. Sin entrar en detalles, la inflacion es 
un periodo de expansion exponencial del universo guiada por la 
energia de un nuevo campo (el inflatén), que explicaria varias 
propiedades basicas del cosmos. ; 

En nuestro siglo, las pequefias variaciones 0 anisotropfas del 

FCM han sido medidas con exquisita precision. Por ejemplo, 
gracias a las observaciones de los satélites WMAP (Wilkinson 
Microwave Anisotropy Probe) de la NASA y, mas recientemen- 
te, del satélite Planck de la Agencia Espacial Europea (ESA). El 
andlisis de sus datos, junto a otros conjuntos de medidas cos- 
mol6gicas, como el ritmo actual de la expansion o Ja distribu- 
cién de estructuras a gran escala, permite fijar la «receta» del 
contenido en materia o energia del universo actual. Solo el 5% 
corresponde a la materia ordinaria, formada por las particulas y 
los 4tomos descritos en capitulos anteriores y que son la base de 
Jas estrellas, los planetas y nosotros mismos. Es decir, la parte 
del cosmos constituida por los elementos quimicos cuyo origen 
exploramos en este libro. En cambio, todavia ignoramos qué es 
el otro 95% del total de la masa o energia del universo. 

La parte més significativa del cosmos actual esta constituida 
por las llamadas «componentes oscuras». La contribucién de la 
materia oscura es unas cinco veces superior a la de la materia 
ordinaria: aproximadamente un 27% del contenido del universo- 
El 68% restante corresponde al ingrediente mas extraiio del cos 
mos: la energia oscura. La materia y Ja energia oscuras tienen en 
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comun algunos aspectos: ambas son invisibles 
por todas partes. Sin embargo, su naturaleza a Lm 
eae tituida 
materia oscura, cons! Por wn ti F 

ee masivas, no se distribuye de ede ie 
so. Se encuentra sobre todo formando enormes wisten i 
rior y alrededor de las galaxias, pero no emite ningin r — 
radiacion electromagnética. Sabemos de sy existencia a le 
efectos gravitatorios que causa su masa invisible, Saiccel ten 3 
estructuras como las galaxias. La busqueda experimental de ‘. 
materia oscura se esta llevando a cabo de varias formas Unaes 
de manera directa, con detectores situados en laboratorios sub- 
terraneos excavados en el interior de una montaiia 0 Situados en 
Jas galerias profundas de una mina, para reducir la interferencia 
causada por los rayos césmicos, es decir, aquella radiacion for- 
mada por particulas subatémicas procedentes del espacio exte- 
rior. Al mismo tiempo, se buscan también las sefiales originadas 
por los productos de las interacciones de la materia oscura, tan- 
to en los detectores de particulas césmicas de alta energia como 
en los aceleradores de particulas, como el LHC (Large Hadron 
Collider) de la Organizacion Europea para la Investigacion Nu- 
clear o CERN (acrénimo del nombre original en francés «Con- 
seil Européen pour la Recherche Nucléaire»). 

La energia oscura es la responsable de que la expansién ac- 
tual del universo sea cada vez més répida, en lugar de frenarse, 
como seria lo esperado si solo estuviera formado por materia 
(oscura u ordinaria). Los primeros indicios de la existencia de la 
energia oscura se obtuvieron en 1998, cuando las medidas de un 
gran numero de un cierto tipo de supernovas mostraron que el 
ritmo de expansién del cosmos se estaba acelerando. Se trata de 
una cierta forma de energia presente en todo el espacio, distri- 
buida de manera uniforme. Localmente, la densidad de energia 
oscura es diminuta, pero su contribuci6n global es muy grande 
Porque ocupa también grandes regiones del cosmos donde prac- 
ticamente no hay materia. Por el momento, sobre el origen y la 
Naturaleza de la energia oscura los cosm6logos solo tienen ideas 
€speculativas. 
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PRIMERO SE CREARON LOS NUCLEOS MAS LIGEROS 
s neutrones son la base de la nucleosintesis ie 


rotones y lo : F 
eminent temprano. Los dos tipos de nucleones constituyen gj 
on peldafio de la formacion de los nticleos de los elementos 


ee inci isdtopos se muestran en la figura 

fs ligeros, cuyos principales 150 

rg at a universo tenia algo menos de un segundo de edag, 
2 es se encontraban libres, sin formar parte de 


rotones y neutron ’ 3 
ona Sometidos a una temperatura de varios miles de millo-. 


nes de grados, era muy frecuente que se relacionaran entre ellos y 
con otras particulas presentes, Como los electrones y sus antipar. 
ticulas (los positrones), los neutrinos y los fotones. Como conse. 
cuencia de esta situacion, que Mamamos de equilibrio térmico, la 
cantidad de cada tipo de particula queda determinada por el valor 
de su masa. Protones y neutrones poseen una masa muy parecida 
que, como hemos visto, es ligeramente superior a una unidad de 
masa atomica. Pero como los neutrones son algo mas pesados que 
los protones, estos Ultimos eran un poco mas numerosos. Como 
la diferencia entre el ntimero de neutrones y el de protones cre- 
ce con la disminucién de la temperatura, el cociente entre ambas 
cantidades siguié descendiendo con la expansion del universo. 

El equilibrio entre protones y neutrones quedaba fijado por el 
primer conjunto de reacciones mostrado en la figura 3. Todas son 
debidas a la fuerza nuclear débil y en ellas estan involucrados los 
neutrinos electronicos, es decir, solo los de la primera familia de 
las particulas elementales (los otros dos tipos de neutrinos son 
los mudnicos y los tauénicos). El primer proceso es la desinte- 
graci6n de un neutrén, que en un primer instante todavia no era 
efectiva. Los otros dos procesos débiles pueden transformar un 
proton en un neutrén (0 viceversa), absorbiendo un electrén 0 
un positrén, respectivamente. Por debajo de un cierto valor de 
la temperatura césmica, unos 0,7 MeV, la expansi6n del universo 
provocé el cese efectivo de estas dos reacciones. En ese momen 
to, el cociente entre neutrones y protones era, aproximadames 
te, igual a 1/6. En ausencia de interacciones, este valor permane 
cerfa constante, pero unos minutos después las desintegracion®s 
de los neutrones comenzaron a reducir atm mas su nimero. 
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Z (numero de protones) 
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Ampliacién de ta 
Carta de los niicleos 
en ta region de los 
Ndcleos més figeras, 
Correspondientes 
pire primeros sels 
elementos quimicos, 
Ademas de los 

Once casos que son 
estables, se muestran 
{os ndicleos de tos 
isétopos menos 
inestables y el 
Neutrén, para los que 
8¢ ha ineluido et valor 
de su vida media, 
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N (ndimero de neutrones) 


1) n>p+es+y, 
v,+Noe +p 
e+ Neopty, 


Principales 
Teacciones nucleares 
que dan lugar a 

la creacién de 

los elementos 

ligeros durante 

la nucleosintesis 
Primordial a 

Partir de protones 

y Neutrones. 


2) pen>Hey 
3) *H+p—*He+y 
4) *H+H— He+n 
5) H+ 4H H+p 
6) H+ ‘He+n 
7) H+ He ty 
8) He+n—>H+p 
9) ‘He +*H—> ‘He +p 
40) ‘He + ‘He "Be +.) 
11) Ui+p— ‘Het ‘He 
12) Be+n—U+p 
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MENTOS: EL ARTICULO ALFA-BETA-GAMMA oo 


FAST ET ROT SIT 


4 awe # Spam ™ es f: 
EL ORIGEN DE LOS ELE! sa (a CartiGyi AOE: ndo casi todo era hidrégeno y helio i | 
En los primeros afios de la década de = le cmap - aoe e origen es ant alfa-beta-gamma explicaba el origen primordial de log elementos ma 7 

- goviético y nacionalizado estadounidense, a ise debi ciasertal cece ClAS de iog a y las abundancias relativas de los isctopos de hidr Sano omy mas comunes del 
elementos quimicos. Aunque ya se sabia sr no, el proceso era demasiado | Nests ia materia ordinaria). Ademas, proporcionaba un segundo pilar a et (més del 99% de} 
trellas mediante la fusién de nucleos de hidroge' fe clesidli (is Glas aoe Para Gran Explosion, tras el descubrimiento de Hubble det alejamiento de las He eigen ae la i 
cuenta del total observado (aproximaderner te 2 OT ea ttabolar naire aera 1929. Sin embargo, algunos aos después de publcarse fa teoia de Atpher ene 
Gamow, que habla abandonado la Union er vs inecoal eka | ee a. claro que la mayoria de los elementos no podian crearse a través de a el i he ae 
tric Uris, ope be Cone elementos, Para réschertacuestps gebido a la ausencia de nuicleos estables con cinco y ocho nucieones, Su orgen eo ohio | 
haber permitido la creacion del helio y el resto de los xa (os. Para re . va - Cuestion, hacia gl interior de las estrellas. Los resultados de Alpher y Gamow Publicados en 1948 Sie ik i 

falta experiencia en fisica nuclear, pero en aquella 6poca la gran mayorla de los fisicos Nucleares atencion de la comunidad cientifica. Cuando el primero tuvo Que defender su tesis sacha an } 


| Proyecto Manhattan, cuyo objetivo era fabricar la primera ia Universidad de George Washington, unas 300 personas (incluyendo 
pan el auditorio. Tras escuchar a Alpher explicar como era posible cre: 
a os primeros 300 segundos det universo, é| diario Washington Post lo 
Imaginando el origendelos elementos quimicos, = mundo comenzé en cinco minutos», 

A pesar de las dificultades, Gamow comenzo a estudiar si seria posible la nucleosintesis pri- 
mordial, El problema era complicado, porque en un universo en expansion las condiciones 
| Varian constantemente. Para desarrollar los calculos matematicos, Gamow reclut6 a un es- 
tudiante de doctorado: el estadounidense Ralph Alpher (1921 -2007). Ambos imaginaron una 
* situacién inicial en fa que predominaba un gas muy denso y caliente de neutrones, los cuales 
podrian desintegrarse a través de un proceso beta dando lugar a una mezcla de protones, 
electrones y neutrinos, Los protones podrian capturar algunos de los neutrones restantes para 
formar nuicleos de deuterio (hidrogeno-2). La nucleosintesis de elementos mas pesados conti- 
- nuaria con nuevas capturas de neutrones, hasta que el universo en expansion se enfriara de- 
i masiado para sucesivas reacciones nucleares. Las abundancias de los elementos disminuirian 
}. al crecer su numero atémico. 


+ del pais estaban trabajando en el 
- pomba atomica antes que los nazis. 


Periodistas) abarrota- 
ar hidrdgeno y helio en 
resumid con él titular «El 


Ciencia y sentido del humor 

' Los cdlculos de Alpher, que utilizé algunos de los primeros ordenadores digitales desarrolla- 
* dos durante la guerra, mostraron que era posible explicar la abundancia del helio. Alpher y 
Gamow, complacidos con este resultado, enviaron en 1948 un breve articulo a la revista Phy- 
_. sical Review, titulado «El origen de los elementos quimicos». Pero cuando Gamow, conocido 
por su sentido del humor, se enterd de que saldria publicado el 1 de abril (el equivalente al 
Dia de tos Inocentes en el mundo anglosajén), pensd que seria divertido afiadir como autor a 
Su amigo Hans Bethe. Asi, el articulo lo firmarian Aloher, Bethe y Gamow, en clara referencia 
a alfa, beta y gamma, las primeras letras del alfabeto griego. Bethe, muy conocido por sus 
trabajos sobre reacciones nucleares en las estrellas, no habia contribuido en nada a este ar- 
ticulo, pero no puso objeciones tras recibir una copia del manuscrito (de hecho, fue de gran 
» ayuda en discusiones posteriores). Por otra parte, Alpher no estaba muy de acuerdo con fa 


inclusion de Bethe, ya que pensaba que eclipsaria su propi ibuci jo. Pero en fins ci 
: Propia contribucién al trabajo. Pe! , ‘ Jos afios cincuenta, 
@se Momento era un doctorando, asi que el deseo de Gamow se impuso y el articulo tuvo En la imagen George Gamow aparece relajado en su despacho de I uiversidad a mediados 0° ? 
> tres autores. tomandose una pausa durante la ardua edicién de un extenso articulo. : a 
, Cette ceip star isin " seats . 
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E] primer paso de la sintesis primordial de los elementos & 
la combinacion de un protén y un neutron para dar lugar a yy 
micleo de deuterio que, recordemos, es el segundo isétopo es. 
table del hidrégeno. Corresponde al segundo proceso Mostrado 
en la figura 3. El miicleo del hidrégeno-2, que también se llama 
deuterdén, tiene una energia de ligadura de 2,2 MeV, asi que uno 
esperaria que se formara deuterio cuando las energias de los 
protones y neutrones fueran del mismo orden, es decir, cuando 
la temperatura césmica fuera mas o menos similar. Sin embar. 
go, por cada nucleén presente en el universo temprano existian 
mas de mil millones de fotones, asi que era muy probable en. 
contrar un fotén con la energia suficiente para romper el deute- 
rén recién creado, un proceso Namado fotodesintegracién, que 
es inverso al de fusi6n que da lugar al ?H. Solo cuando la tem. 
peratura descendié por debajo de 0,1 MeV, unos minutos tras 
el Big Bang, la formacién de deuterio fue mas probable que su 
rotura. Hasta ese momento, la produccién de deuterio actuaba 
de cuello de botella porque en ausencia de este isdtopo la nu- 
cleosintesis primordial no puede continuar hacia elementos por 
encima del hidrégeno. 

Cuando el deuterio estuvo disponible, la creaci6n de otros nii- 
cleos pudo seguir a través del conjunto de procesos de fusion 
mostrados en la figura 3. En un primer instante, se formaron ni- 
cleos de otro isétopo del hidrégeno (el hidrégeno-3 o tritio) y 
dos del siguiente elemento: helio-3 y helio-4. Como ya hemos vis- 
to, los nucleos de helio-4 son mucho mis estables que sus veci- 
nos. De esta manera, el resultado efectivo fue que practicamente 
todos los neutrones que todavia estaban presentes en el univer 
so se combinaron con protones para formar nucleos de helio-4. 
En ese momento, el cociente entre el ntimero de neutrones y el 
de protones habia descendido hasta 1/7, por el efecto de las de- 
sintegraciones de parte de los primeros. Si nos paramos a hacer 
cuentas, vemos que solo 4 de cada 16 nucleones (2 neutrones y 
14 protones) se unieron para formar helio-4. El resultado global 
fue la creacién primordial de un nucleo de helio-4 por cada 12 de 
hidrégeno (protones), es decir, una abundancia relativa de algo 
més de un 8% de helio en ntimero de 4tomos. Si consideramos ja 
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undancia en masa del helio, este 
= total, una proporcién que erie hasta el 25% 

E] resto de nucleos ligeros involucrados fe Observaciones, 
primitiva (representados en la figura 3) fuero 4 nucleosintesig 
cantidades mucho més reducidas. Al final lia, Producidos en 
mente los nticleos de berilio-7 y litio-7 eDitidioncgse head 
0 apreciable, aunque mucho menor que en e] a con un name- 
La produccion primordial de elementos mas sso Gel helio-s, 
truncada porque la expansién del uniy, Pesados qued6 


TSO reduj i 
jos procesos nucleares y, sobre todo, por la Sets oe de 
ucleog 


estables con 5 y 8 nucleones (ver 

como el berilio-7 son inestables, See tite el titto 
acabaron aumentando las del helio-3 y el litio-7 So rata 
te. Estos dos isdtopos, junto al deuterio y al mencionado iuinge 
son los tinicos remanentes de los primeros minutos del Foc (0-4, 
y, hasta la formacion de las primeras estrellas, no existié er 
otro proceso de nucleosintesis, eu 


LA MEZCLA DE ELEMENTOS TRAS EL BIG BANG 


Un estudio detallado de la evolucién de los procesos nuclea- 
res durante la época de la nucleosintesis primordial (entre algo 
menos de un segundo y unos 15 minutos tras el Big Bang), per- 
mite predecir, cuando se resuelve junto a las ecuaciones de la 
relatividad general, las abundancias de los diferentes niicleos en 
relaciOn a la del is6topo mas comin del hidrégeno (‘H), como 
muestra la siguiente tabla: 


Abundancarelatva 


24,7 % en masa 


Deuterio (hidrégeno-2) 3 por cada 100000 


Helio-3 1 por cada 100000 


Litio-7 4 por cada 10000 mifones 
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La medida de las abundancias primordiales de estos isétopog 
es una tarea complicada. Las observaciones actuales se realizan 
cuando varias generaciones de estrellas han podido crear nug. 
vas cantidades (o destruir las primitivas) a través de sus propiog 
procesos de nucleosintesis. La biisqueda se lleva a cabo en aque. 
Ilas regiones astrofisicas donde se cree que la sintesis estelar ha 
«contaminado» lo menos posible las abundancias primordiales, 

A pesar de ser el elemento mas comin en el universo tras el 

hidrdégeno, la determinacién de la abundancia primordial de he. 
lio-4 es una empresa dificil, ya que es el principal producto de 
las reacciones de fusién en las estrellas junto a otros elementos 
mas pesados. Se realiza a partir de la medida de las lineas de 
emisién del helio y del hidrégeno en ciertas regiones de galaxias 
enanas cercanas a la Via Lactea. Estas zonas de gas ionizado, 
conocidas como regiones Hil (H por el hidrégeno y el ntimero 
romano II porque en astronomia se adjudica a los atomos ioniza- 
dos), presentan muy bajo contenido en elementos mas pesados 
que el helio (metales, en el sentido astrofisico del término). Sin 
embargo, la medida del helio-4 primordial no es directa, sino que 
es el resultado de aplicar un cierto modelo teérico para extraer 
su valor previo a cualquier contribucién estelar. Por esta razon, 
es muy complicado obtener una medida del helio-4 primitivo con 
una precisién mejor del 1%. Por otra parte, las recientes medidas 
de las anisotropias del FCM ofrecen, de manera independiente, 
un nuevo dato sobre la abundancia de helio primordial. 

El caso del deuterio es diferente, ya que se cree que no exis- 
ten fuentes astrofisicas que lo produzcan. Al contrario, como los 
procesos de evolucién estelar lo destruyen, cualquier medida su- 
pone un limite inferior a la abundancia primordial del deuterio. 
Aunque existen datos sobre la cantidad de deuterio presente en 
el medio interestelar local o en el halo de nuestra galaxia, se 
cree que las regiones astrofisicas mds apropiadas para extraer 
su abundancia primitiva son las nubes de hidrégeno que absor- 
ben la luz emitida por fuentes mucho més lejanas: los cudsares. 
Disponibles desde hace unos veinte afios, estas medidas del 
deuterio primordial son Jas mas fidedignas, confirmando que SU 
abundancia es de entre una y varias partes entre 100000. Por su 
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vel helio-3 también puede detectarse atravé 
jneas de emision, peTO Como su medida solo + S de una de sus 
nubes de gas de la Via Lactea, donde ha Kline en las 
actividad estelar, los datos no suelen isleres co, importante 
conla prediccién de la abundancia primor dial a, comparar 

El ultimo elemento que se produce d ne 
primitiva, en una “mice muy peque 

itio. Pero en este caso la situacién eg ; 

: litio-7 también surge a partir de los rte aoe oe 
estrellas, donde también puede consumirse. theta : oen las 
con el helio-4, las medidas del litio-7 deben Swaps ie 
regiones astrofisicas que presenten un minimo Contenido rs ne 
tales, pero su abundancia primordial predicha es tan ‘eamctis 
que limita mucho las posibles candidatas. En Particular, se utili- 
zan los datos obtenidos a partir de las observaciones de illo 
muy viejas situadas en el halo de nuestra galaxia, que tienen una 
proporci6n muy pequefia de cualquier elemento que no sea hi- 
drégeno o helio. 

Cuando se comparan los valores predichos de las abundan- 
cias primordiales con las observaciones, en general se obtiene 
un acuerdo razonable —dentro de los errores que resultan tanto 
de los datos de medida como del cAlculo tedrico— que incluye 
aspectos como las incertidumbres sobre las reacciones nuclea- 
res involucradas. No obstante, persisten ciertos problemas rela- 
cionados con la medida de la cantidad de litio primordial, ya que 
se observa algo menos de lo esperado. 

Unaspecto importante es que el acuerdo entre las observacio- 
nes de las abundancias primordiales y las predicciones tedricas 
Solo es posible si la materia ordinaria constituye tinicamente un 
5% del contenido total del universo actual, tal y como indican, 
de manera independiente, los datos sobre el FCM. Se trata de un 
gran éxito si tenemos en cuenta que estos elementos provienen 
de Jos primeros minutos del cosmos, por lo que la nucleosin- 
‘esis primordial, junto a la medida del FCM, constituye uno de 
los pilares que sustentan el modelo cosmolégico del Big sti 
De hecho, sus predicciones se conocen tan bien que cualquier 
Modelo te6rico no esténdar, sea cosmolégico o de la fisica - 


: lurante la nUcleosintesis 
Na pero observable, es el 
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- LA CANTIDAD DE MATERIA ORDINARIA EN EL UNIVERSO 
! La teoria de la nucleosintesis primordial ofrece una descripcion detallada de la creacién de | 
~ elementos ligeros en los primeros minutos del universo y proporciona predicciones cleiueat 
» vas para las abundancias de varios istopos: deuterio, helio-3, helio-4 y litio-7. Estos valor “4 

muy diferentes entre si, pueden compararse con las correspondientes medidas en las regiones 


astrofisicas donde se cree que la actividad estelar ha sido minima. 


Abundancias actuales de materia superviviente 

| A pesar de involucrar el efecto de las cuatro fuerzas fundamentales, ef producto de la nucleo- 
i 
§ 


_ sintasis depende esencialmente de un Unico parametro cuyo valor es, a priori, desconocido: | 
cantidad de materia ordinaria que existe en relacion con la radiacién césmica (la densidad oa 
ros nombres equivalentes, como densidad de nucleones o asi 


fotones). Este parametro recibe ot 
el adjetivo viene de barién (cualquier particula 


© metria bariénica del universo. En este ultimo caso, 
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conunalige" 
vivid 212 aniquilacion entre ambas. Las abundancias ori 4 
numero relativo) Se muestran en la figura en funcion ei de fos elementos : 
ge datos sobre, al menos, tres de estas abundancias, no 85t@ Parémetro, Como ce nea 
tera ordinaria consistent con las medidas. Sin 8s, no 8 obo cue eta un openers 
banda mds ancha y clara Ge la figura), Por otra parte, his asi su sidad de 
y nos dan un rango independiente de la asimetria i del FOM de os satsites i 
la figura). Los valores preferidos concuerdan con los requeri Onica WMAP 
indican que la contribucién de la materia ordinaria al ae, por 
actual (un 5%) Se encuentra Muy por debejo del porcent lenido en 
implica la existencia de otro tipo de particulas, que i a 
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magen, tomada desde el Observatorio Paranal de Chile del Observatorio Europeo Austral (ESO), muestra 
del proyecto KIDS (Kilo-Degree Survey). 


los primeros 
Aaui ta le del rastreo de ta invisible materia oscura, dentro 
; ia oscura aparece representada como un cmulo de gas sob 


sii seven lace 
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particulas, no puede modificarlas de manera significatiya, Sig 
modelo no supera el test de la nucleosintesis primordia}, queda 
automaticamente excluido. 

~ Gonsideremos, por ejemplo, un escenario donde se incon 
poran nuevos tipos de particulas a las ya presentes durante la 
fase de la nucleosintesis primitiva. Tal y como hemos visto, ¢] 
ritmo de la expansién césmica en esa época estaba fijada POF las 
particulas relativistas, ya que la contribuci6n de la materia toda. 
via era muy pequefia y la de la energia oscura se podia ignorar. Si 
la nueva teoria incorpora otras particulas relativistas no presen. 
tes en el modelo estandar, aumentara la velocidad de la expan. 
sin del universo durante la nucleosintesis, con el consiguiente 
cambio en la produccién de elementos ligeros. En partic ular, 
modificaré la abundancia primordial de helio-4, cuyo valor crece 
con el aumento de la radiacion césmica. Si el cambio propuesto 
da lugar a una abundancia de helio-4 que excede ala observada, 
el modelo en cuestién no supera el examen de la nucleosintesis 
primordial y debe ser rechazado. 


LA NUCLEOSINTESIS PRIMORDIAL 


capiTuLo 4 


AITIVLATEPLEE DEL A, 
jt tT COP OPO Trip diy 
WOOT tt ate, 
Vt 104, 
Lt tty 


Sintesis estelar: 
del hidrogeno al Carbono 


Gracias a las condiciones que se dan en su 
interior, las estrellas producen la gran mayoria 
de los elementos. Los procesos de fusion nuclear 
crean nucleos cada vez mas pesados y, al mismo 
tiempo, liberan la energia que compensa la 
contraccion originada por la propia gravedad 

de la estrella. 


La nucleosintesis primordial origina wnicamente hidrégeno y 
helio, y una minima cantidad de litio, asi que solo es un modes- 
to primer paso en la formacidn de los elementos. Se cree que el 
resto del litio y de los nticleos con cuatro y cinco protones (be- 
rilio y boro, respectivamente), mucho menos abundantes que 
otros elementos con un ntimero atémico pequefio, se producen 
a través de procesos de fragmentacién de elementos mis pesa- 
dos por la radiacién césmica en el medio interestelar. Todos los 
demas elementos se originan en estrellas, desde el carbono (el 
siguiente en la tabla periédica tras el boro) hasta el radiactivo 
uranio, que presenta isétopos que viven miles de millones de 
afos. ° 

Una estrella nace a consecuencia del colapso gravitatorio 
de una nube de gas frio, formada por hidrégeno, helio y tra- 
2as de otros elementos. Dicha nube se contrae hasta llegar a 
un estado de equilibrio, llamado hidrostatico, donde la ten- 
dencia a expandirse debida a su presiOn interna compensa la 
Sriginada por su propia gravedad, la cual le conduciria a una 
Sontraccién atin mayor. Esta competicién entre bie. Faermas 
®puestas, producidas por la gravedad y por Ja presion inter- 
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na, determina la evolucién de la estrella desde su Nacimiento 
Giltimas fases. 
ee sage colapso gravitatorio de la nube inicial, la ener. 
gia potencial gravitatoria que libera se transforma en calor. Al 
principio, ese calor se irradia al espacio, pero cuando el gas eo. 
mienza a ser mas denso, la energia liberada se almacena en gj 
interior de Ja protoestrella, aumentando su temperatura y pre. 
sién. Cuando la temperatura del nucleo estelar alcanza unos 
diez millones de grados, las reacciones de fusi6én nuclear que 
convierten hidrégeno en helio empiezan a ser efectivas. Su pre. 
sencia cambia el comportamiento del objeto, antes dominado 
exclusivamente por la gravedad, y comienza a ser una estrella, 
La fusion aporta una fuente de energia no gravitatoria que per. 
mite mantener el equilibrio hidrostatico de la estrella durante 
un tiempo mucho mayor que el que seria posible sin reacciones 
nucleares. Al contrario de lo que se podria pensar, la fusion nu- 
clear en las estrellas ocurre porque estan calientes, y no al revés, 
La fusién del hidrégeno es el primer eslabén de la nucleosin- 
tesis en las estrellas, cuya principal caracteristica es que los ele- 
mentos que se crean en cada paso son los iniciales para el paso 
siguiente. Sin embargo, no todas las estrellas pueden crear todos 
los elementos quimicos. La producci6n de niicleos en una estrella 
determinada queda fijada por su evolucién que, a su vez, depen- 
de de sus caracteristicas, como su masa, temperatura y compo- 
sicién. En particular, al aumentar la masa de los nicleos también 
crece la fuerza de repulsion entre los protones, por lo que sera 
necesaria una temperatura mayor para que la fusién sea efectiva. 
La creacién de los elementos mas pesados, a través de la captura 
de neutrones libres, precisa de unas condiciones muy particula- 
res que solo se dan en ciertas etapas de estrellas masivas. 


UNA MIRIADA DE ESTRELLAS DISTINTAS 
Existe un nimero enorme de estrellas en el universo, mas de 


200000 millones solo en nuestra galaxia, la Via Lactea. Cada es 
trella se caracteriza por unas determinadas propiedades, co™ 
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r ejemplo su masa, SU Composicién quit ‘ 
a que emite por unidad de tlemporstmma eas de 
mos como referencia las caracteristicas del So) (Véase om toma. 
pag. 88), las observaciones muestran que lag estreliag ade la 
una luminosidad de entre 10+ y 19s veces la solar Pagar 
ja temperatura en la superficie este. “<n cambio, 


jar solo varia en aproximadamente 


El Big Ban ae 
; 9 Nos di ' 
un orden de magnitud, desde algo y helio, Pero a lo hidrégeno 
menos de 3000 K hasta poco mas de Personas no 


30000 K. La temperatura de las estre- 


estamos formadas Por estos 


llas no tiene un valor Gnico, sino que _&l€Mentos, Existimog gracias 
existe un gradiente que va desde los 2 eStrellas en explosion. 


millones de grados en su nucleo has- 
talos miles de grados en su periferia, 
En realidad, la temperatura superficial es un valor 
corresponde a la que tendria un cuerpo negro ideal (aquel que 
absorbe toda la radiacién que recibe) que radiase energia con la 
misma luminosidad por unidad de area que la estrella, 
Podemos situar las estrellas que observamos en una grafica 
de su luminosidad en funcion de la temperatura superficial. De 
esta manera tenemos una «instantanea» de distintos estados de 
la evoluci6n de muchas estrellas. Este tipo de representacién 
fue creado hace poco mas de un siglo por dos astrénomos, el 
danés Ejnar Hertzsprung (1873-1967) y el estadounidense Hen- 
ty N. Russell (1877-1957). En honor de ambos se conoce como 
el diagrama de Hertzsprung-Russell 0, simplemente, diagrama 
HR, cuya version esquemitica (figura 1) incluye una serie de 
letras (O, B, A, FG, K, M) que simbolizan el tipo espectral 
de las estrellas, una clasificacion basada en el estudio de las 
lineas de absorcién de*su espectro. Se obtiene asi una medida 
de la temperatura de su fotosfera, la capa exterior de las es- 
tellas desde donde se emite su luz. Las estrellas de tipo O son 
que presentan una fotosfera més caliente, mientras que el 
&xtremo opuesto corresponde a estrellas de tipo M. En cada 
Clase espectral existen subdivisiones numéricas (0-9) en orden 


“creciente de temperatura. Por ejemplo, el Sol es una estrella 
© tipo G2. 


efectivo que 
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Representacién esquemiatica del diagrama de Hertzsprung-Russell, que muestra la luminosidad y la temperatura 
Superficial efectiva de muchas estrellas en diferentes fases de su evolucion. 


La posicién de cada estrella en el diagrama H-R es un - 
flejo de su masa, radio, edad, composicién quimica y pr Oe 
su evolucién. Podemos observar que las estrellas no se situ 
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anera arbitraria en el diagrama H.R «; 
i en regiones mas densamente tine tienden a 
den vera sas TENNIS set basan la mayor parte 
one la etapa més larga de su existencj, 
urante 

é pea parte de su hidrogeno para Droducir helo se con- 
en Ja llamada secuencia principal, que Ocupa una a 
tivamente estrecha que va desde la esquina superior izquierda 
pasta la inferior derecha del diagrama ELR, en orden decreciente 
de luminosidad, temperatura. y masa, Como las estrellas de ma- 
yor masa presentan una presién mayor en sy interior, queman e] 
hidrégeno mas rapidamente y solo permanecen en la secuencia 
principal unos pocos millones de afios de media, En cambio, en 
Jas estrellas de masa minima como las enanas Tojas los procesog 
de fusién nuclear pueden durar hasta cientos de tuiles de millo- 
nes de arios. 

Las estrellas de tipo espectral O son muy raras (solo una de 
cada tres millones en la secuencia principal), mientras que las 
de tipo M son mucho mas comunes. Por ejemplo, Vega, la estre- 
lla mas brillante de la constelacién de la Lira, presenta un tipo 
espectral A con el doble de la masa del Sol y es 40 veces mas lu- 
minosa. En cambio, Préxima Centauri, la estrella m4s cercana al 
sistema solar, ubicada a 4,25 afios-luz de distancia, es una enana 
roja de tipo M que tiene un décimo de la masa solar pero solo un 
0,17% de su luminosidad. 

Fuera de la secuencia principal, el diagrama H-R muestra 
otras regiones donde se acumulan las estrellas una vez comien- 
zan a agotar el hidrégeno que usan como combustible. Estas 
areas corresponden a etapas avanzadas de la evolucion este- 
lar, que incluyen estrellas gigantes y supergigantes en la parte 
Superior del diagrama H-R o enanas blancas (la etapa final de 
Muchas estrellas) por debajo de la secuencia principal. Las dos 
estrellas més brillantes de la constelacién de Orién, Betelgeu- 
Se y Rigel, son supergigantes (roja de tipo M y azul de tipo - 
"espectivamente). Con una luminosidad que supera en ome 
veces la del Sol, tienen una masa de entre 10 y 20 veces la de 
Nuestra estrella. 
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EL SOL: UNA ESTRELLA TIPICA EN LA SECUENCIA PRINCIPAL 


Aunque no todas las estrellas en la secuencia principal son como 
el Sol, nuestra estrella es la que mejor conocemos. Algunas de 
sus propiedades (la tabla muestra las principales) pueden me. 
dirse directamente, mientras que otras pueden deducirse a partir 
de modelos tedricos del interior estelar. Es muy util, por tanto, 
considerar el Sol como referencia para ilustrar la estructura ylag 
propiedades de las estrellas durante su existencia en la secuen. 


cia principal. 


~ Propiedades del Sol _Nelor solar (2) 
"Nea. Mo=1,99°10 kg 
Radio Ro=6,96- 108 m 
Luminosidad Lo=3,83-10%W 
Temperatura efectiva superficial To=5780 K 
Edad te =4,55- 10° afios 


Densidad (nucleo) po=1,48 i 1 10° kg m 


Temperatura (nticleo) To=15,6- 10° K 


El Sol es una estrella de tamafio medio, aunque es muy peque- 
fia si la comparamos con las de mayor tamafio, cuya masa puede 
ser hasta cien veces la del Sol. Sin embargo, nuestro astro rey es 
bastante mayor que muchas de las estrellas que se hallan en la 
fase de la secuencia principal: las enanas rojas de clase M, que 
son diez veces menos masivas. De acuerdo con su luminosidad 
y con la temperatura de su superficie, el Sol es una estrella de 
tipo espectral G, m4s 0 menos como una de cada trece de la se- 
cuencia principal, segiin las observaciones en la regién cercana 
al sistema solar. ; 

Como cualquier estrella, el Sol nacié gracias al colapso gravr 
tatorio de una nube de gas, un proceso que comenzo hace unos 
4600 millones de ajios y que también originé el resto del ae 
tema solar. La composicién quimica inicial del Sol era similar 
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ala pr — oe Por el hidrégeno 
te su formacion incorporé materia 

aoeneraciones anteriores, de modo qu : oe ico 
de hidrogeno (un a %) ¥ Un poco més de helio (les tid 
97%), y al mismo tiempo inclufa un 2% de metales, que es del 
hemos dicho, para los astrofisicos abarcan ¢ ualquier wi 
mas pesado que el helio. lento 

La contracciOn provocada por la 
gravedad siguid calentando el in- 
terior del Sol hasta alcanzar una 


¥ el helio, aunque 


Y filosotia Sostengo esta 


En mis estudios de astronomia 


temperatura del orden de diez millo- PINION sobre el universo: ef So 
nes de grados. En ese momento las P&Manece fijo en el centro del 
reacciones termonucleares de fusion _Cir'Culo de jog CUErpOS Celestes 
comenzaron a ser efectivas en el ni- sin cambiar su lugar, y la Tierra, 


cleo, proporcionando a la estrella un girando sobre si misma 
aporte extra de energia que frend alrededor del Sol \ 
su colapso gravitatorio y la situd en i 
la secuencia principal. Durante esta 
fase, que corresponde a un 90% de la 
vida del Sol, una parte del hidrégeno del niicleo se convierte 
en helio. Esta etapa de equilibrio continta hoy en dia y todavia 
seguira durante unos cinco mil millones de afios mas, 

Cuando describiamos la estabilidad de los nticleos atémicos, 
vimos que la uni6n o fusién de nucleidos ligeros libera energia 
Porque da lugar a otros mds estables. Siendo el elemento mas 
abundante del universo, no sorprende que la fusi6n nuclear en 
las estrellas comience por el hidrdégeno. Ya en 1920 el astrofisico 
briténico sir Arthur Eddington (1882-1944) sugirié que el calor 
del Sol provenja de la transformacién del hidrégeno en helio. 
Sin embargo, que la fusién de niicleos de hidr6geno (protones) 
Pueda ocurrir proporcionando energia no significa que suceda 
Slempre. Para unirlos hay que vencer la repulsion entre parce 
las con la misma carga positiva. Esta barrera electrostatica solo 
Puede superarse, en primer lugar, gracias a una temperatura lo 
Suficientemente alta (de millones de grados) para que los proto- 
res Se muevan tan rapido que sea probable que se encuentren 


10 bastante cerca. Incluso asi, la energia cinética media de los 
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Energia sat 


we? 


el resultado neto de 
la fusi6n de cuatro 
Protones para 
Producir un 

nucleo de helio-4 

y la emisin de dos 
Positrones y dos 
neutrinos, 


protones no es suficiente para vencer Ja barrera. La fusion solo 
es posible gracias a una de las consecuencias de la mecanica 
cuantica: la existencia de una probabilidad pequefiisima, pero no 
nula, de superar la barrera por el llamado efecto tunel. 

El primer paso de la fusidn del hidrégeno podria ser el mas 
simple: combinar dos protones para formar un nticleo de helio-2, 
que no contiene neutrones. Sin embargo, el nicleo de “He no es 
estable, por lo que la fusion del hidrégeno debe iniciarse de otra 
manera. El proceso tiene lugar a través de la conversién de cua- 
tro nticleos de hidrégeno en uno de helio-4 (figura 2) y puede 
proporcionar energia porque este ultimo tiene una masa que es 
aproximadamente un 0,7% mds pequefia que la suma de las ma- 
sas de los cuatro protones iniciales. 


COMO CONVERTIR EL HIDROGENO EN HELIO: 
LA CADENA PROTON-PROTON Y EL CICLO CNO 


Eddington acerté con su propuesta de que el calor del Sol provie 


ne de reacciones nucleares de fusiOn. El proceso que sé genera 
libera energia en forma de radiacion electromagnética (fotones) 
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alcanzan los millon 
© quando las temperaturas ¢ 8 de grados, 
i ~ primer lugar la probabilidad de que se produzca | 


® yencer la barrera electrostatica, creada por la carga de los 


| una region de energia o tempe- 
» ratura determinadas, un punto 


Nenciales: la distribuci6n de ve- 


atravesar la barrera, 


& 


ie SORTER onmecr settee 
FUSION NUCLEAR: ELPICODEGAMOW = PHT 
ta creacion de nuevos elementos en las estrellas se roduos mediante fui 
@s efectiva si los nUcleos Se aproximan fo sufciente (a distancec ee UI” Nuclear, que solo 
ra que [a fuerza fuerte domine sobre la electro Sas 105 my 
precisa una gran velocidad relativa y la energia cinética ge Wile i Nniicleo, * 

lor estetar 


7 
S@ muestra en ta figura 4 
de dela distbucién dy 
e manera sxponenci con a ener, i 


: la fusion 
velocidades relativas de los nucleos, que desciende ~~ 


Un efecto tunel para superar la barrera 


Pero los valores de las velocidades de los nticleos en et interior estelar no son suficy 
Suificientes para, 


Drotones. Es una situaci ‘ ' 
ala de fanzar una pelota que debe superar un muro. La Pelota no pasard Pm a : 


‘cionamos una energia cinética que supere la Potencial gravitator: i 
co la perspectiva de la fisica cldsica, no hay solucién; “al si — met aes 3 
como los nucleos atémicos, la mec4nica cuantica puede acudir al rescate: dentro de su ém- 
bito, una particula elemental también presenta caracteristicas de una onda y puede compor: |! 
tarse como tal. La mecanica cuantica dicta que su comportamiento Puede describirse con un. | 
recurso matematico llamado funcién de onda, que varia con la posicion y el tiempo. Suampi- | 
tud (en realidad, su cuadracio) es una medida de la probabilidad de encontraria particula en un» 
lugar dado. La barrera electros- ‘ apes os . 
tatica atenda mucho la amplitud 
de la funcion de onda del nucleo 
con respecto al exterior, pero No 
la cancela del todo. Existe, por 
tanto, una probabilidad muy pe- 
quefia, pero no nula y que crece 
con la energia, de encontrar el 
nucleo mas alla de la barrera. 
Gracias a este fendmeno, cono- 
cido como efecto tunel, la fusion 
nuclear es posible. La probabili- 
dad de que ocurra es mayor en 


‘| Probabilidad de la fusion nuclear 
Distibucion de ica de Ganow 


velocidades 
relativas 


Optimo conocido como pico de 
Gamow, fijado por ta combina- 
Gin de las dos funciones expo- 


locidades y la probabilidad de 


Teas winter bale 
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que también incluye los fotones producidos por la aniquilacién 
de cada positrén al encontrarse con un electr6n. Los detalles 
sobre los procesos que tienen lugar para convertir el hidrégeno 
en helio no se conocieron hasta mucho después, gracias al fig; on 
germano-estadounidense Hans Bethe (1906-2005), quien presen. 
t6 sus resultados en 1939, incluyendo dos posibles conjuntos de 
reacciones nucleares para la fusion solar: la cadena proton-pro. 
tony el ciclo CNO. 

La cadena prot6n-protén o cadena pp es la forma principal de 
convertir hidrégeno en helio en el Sol y en estrellas de menor 
masa, ya que puede funcionar a una temperatura de unos diez 
millones de grados. Su primer paso es la uni6n de dos protones 
para formar un niicleo de deuterio CH), un positron y un neutri- 
no (figura 3). Como ya hemos visto, el deuterio es un isdtopo es- 
table del hidrégeno, y su nucleo, llamado deuterén (d), esta for- 
mado por un proton y un neutrén. Esta reaccidén esta gobernada 
por la fuerza nuclear débil y corresponde a un proceso de tipo 
B*. En el Sol es increfblemente lenta: cada proton individual en el 
nucleo estelar debe esperar un promedio de cinco mil millones 
de afios para intervenir en este proceso, pero como existe un 
numero enorme de protones, la reaccién se produce en cuanto 
las condiciones son adecuadas. Precisamente, miles de millones 
de afios es el periodo de tiempo que una estrella como el Sol 
pasard en la secuencia principal, pues sus procesos de fusién 
«solo» consumen unos cinco millones de toneladas de masa por 
segundo. 

La segunda reaccién es mucho més rapida: Ja fusién de un pro- 
ton y un deuteron para formar un niicleo de helio-3, emitiendo un 
fotén. Una vez formado el helio-3, la cadena pp puede continuar 
de tres formas distintas, llamadas ppl, ppl y ppl. La mas habi- 
tual es la rama ppl, que se da el 85% de las veces. En ella, dos nt- 
cleos de helio-3 se unen para formar uno de helio-4 y completar 
el proceso. Como el Sol ya tiene una cierta edad, contiene una 
cantidad considerable de helio-4, asi que también puede ocuir 
Ja fusion de un nicleo de helio-3 con otro de helio-4 para produ- 
cir berilio-7. Practicamente todos los niicleos de berilio-7 captu- 
ran un electron para formar litio-7 emitiendo un neutrino, que eS 


SINTESIS ESTELAR: DEL HIDROGENO AL CARBONO 


V,: neutrino electronico ‘y: fotén e*: positron: electrén 


Representacién de las tres posibles cadenas protén-protén que tienen lugar en el Sol, ppl, poly pol. Todas 


Consisten en la unién de cuatro protones para formar un ncleo de helio~4, com 
Neutrones, 


la denominada rama ppl, pero muy raramente el "Be se une a 
Proton para formar un micleo de boro-8 que poco despues oi 
*sintegra, produciendo también un neutrino, berilio8 (la ram 
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puesto por des protones y dos 


ppl) y un positrén. En ambos casos la cadena pp se cierrg sions 
la creacién de dos nticleos de helio-4, a partir del “Li o el Be. 1. 
importancia de estas dos ramas con respecto a la ppI crece gj 
la estrella tiene una temperatura en su nucleo superior alg Solar, 

La energia liberada en la cadena pp, unos 26 MeV, se repar- 
te entre las particulas emitidas: los fotones y los neutrinos, Los 
primeros surgen con energias altas, propias de la radiacién gam- 
ma, pero en su camino hasta la fotosfera son continuamente ab. 
sorbidos por la materia solar para volver a ser emitidos a una 
energia ligeramente mas baja y en una direcciOn aleatoria. Asi 
la radiacion electromagnética tarda muchos miles de afios en al: 
canzar la superficie solar para ser emitida a una energia que co- 
rresponde a Ja luz visible. En cambio, a pesar de la alta densidad 
de las capas internas del Sol, es poco probable que los neutrinos 
interaccionen en su interior, por lo que llegan a la superficie en 
pocos segundos, llevandose un 2% del total de la energia pro- 
ducida. Aproximadamente ocho minutos después, los neutrinos 
solares alcanzan la Tierra en un ntimero del orden de 66000 mi- 
llones por centimetro cuadrado y por segundo. La deteccién de 
estos neutrinos es una prueba directa de la existencia de los pro- 
cesos de fusion del hidrégeno en el interior del Sol. 

En estrellas de segunda o tercera generacién (formadas a par- 
tir de la materia de estrellas anteriores, incluyendo supernovas) 
existe una cantidad suficiente de metales para que otros proce- 
sos de fusién del hidrégeno puedan competir con la cadena pp. 
Un modo alternativo de convertir hidrégeno en helio es median- 
te un ciclo de reacciones nucleares que se llama CNO (carbo- 
no-nitrégeno-oxigeno). Este ciclo necesita que nucleos como el 
del carbono-12 estén inicialmente disponibles y, ademas, tempe 
raturas més altas que en el caso de la cadena pp para vencer la 
creciente barrera electrostatica. Es el proceso dominante en eS 
trellas mas masivas que el Sol, cuando se superan los 17 millones 
de grados. En el caso de nuestra estrella, el ciclo CNO produce 
menos del 1% de la energia generada en los procesos de fusion. 

En el ciclo CNO (figura 4) los nticleos de estos tres elementos 
acttian de catalizadores, es decir, intervienen en las reacciones de 
fusién de los protones en nticleos de helio, pero no se «gastan”. 
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Positron (e*) 7 
ae Oxigeno-15 


- Nitrégeno-14 
Ld 
e 
Foton (y) 


e Protén 


Representacién del ciclo CNO (carbono, nitrégeno y oxigeno), que es el proceso dominante de produccién de 
energia en estrellas mas masivas que el Sol. El resultado neto es el mismo que en la cadena pp: cuatro protones 
Se convierten en un nucleo de helio-4 y se emiten positrones, fotones y neutrinos. 


Si consideramos que el ciclo comienza con el carbono-12, este 
Nucleo puede capturar un proton para producir nitrégeno-13, que 
Sufre un proceso de tipo B* para dar lugar al carbono-13. Las dos 
Teacciones siguientes de captura de protones nos conducen al 
Sxigeno-15, que de nuevo se desintegra mediante un proceso Bra 
tutrégeno-15., El Gltimo paso es la captura de un nuevo protony la 
muisién de un nticleo de helio-4 para volver al carbono-12 inicial. 
Elresultado neto del ciclo CNO es el mismo que el de la cadena 
PP: la conversion de cuatro protones en un nticleo de helio y la 


e : 
n de positrones, fotones y neutrinos. 
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En las etapas iniciales de la fusién estelar puede haber solo 
nticleos de #C que dan lugar al resto de isotopos del carbon, 
del oxigeno y del nitrégeno. Cuando las reacciones del ciclo lle. 
gan al equilibrio, se fijan las cantidades relativas de los distintog 
isétopos como, por ejemplo, la relacién entre las abundancias 
de C y 5C. Otros ciclos anexos al CNO son posibles cuando la 
temperatura estelar es atm mayor, y también incluyen NUcleos q si 
otros elementos como el fitior. 


{Que SUCEDE MAS ALLA DE LA SECUENCIA PRINCIPAL? 


La fusion del hidrégeno en el nucleo estelar es un proceso tan 
lento y estable que las estrellas evolucionan muy poco mientras 
se encuentran en la secuencia principal. Ciertamente, existen 
peguefias variaciones en tamafio y luminosidad, ya que con 
el tiempo el nticleo de la estrella se contrae levemente, con el 
consiguiente aumento de temperatura, lo que provoca que las 
reacciones nucleares ocurran algo mas rapidamente. La pro- 
duccidn de energia aumenta, asi que para mantener el equilibrio 
hidrostatico las capas mas externas de la estrella se expanden 
un poco y, al mismo tiempo, la luminosidad y la temperatura su- 
perficial experimentan un leve aumento y descenso, respectiva- 
mente. Por ejemplo, el Sol es ahora algo mayor y mas luminoso 
que en el pasado, y su parte mds interna esté formada por un 
60% de helio. 

Cuando una estrella ha consumido parte de su hidrégeno (al- 
rededor del 10% en el caso del Sol), experimenta una serie de 
cambios que le van a conducir fuera de la secuencia principal. 
En el nicleo estelar formado por helio la fusién ya no es efec- 
tiva, asi que la presién hacia el exterior desciende, provocando 
una mayor contraccion. El aumento de la temperatura del nt- 
cleo permite que continiie la fusién del hidrégeno en una capa 
concéntrica relativamente estrecha situada justo en el exterior 
del niicleo. Esta fusién en capa del hidrégeno produce mas 
energia que cuando la estrella estaba en la secuencia principal, 
aumentando la presién hacia el exterior. 
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xpansién de las capas més exte; 
a mantiene su luminosidad. En ia Se se re Mientras la 
ne un mo imiento horizontal hacia la der mes — Supo- 
de Ja estrella en la secuencia principal, Las estrellas sols ne 
necen un tiempo relativamente corto en esta fase de Perma- 
ia, cada vez més grandes y frias en su Subgigan. 


» r Superficie. Mi 
rte de la energia producida hacia e] e: xterior boc el 
es cada vez mas efectivo, gracias al aum, ento de la estrella 


Se trata del movimiento de materia en el interi 


i . ‘ ior de la : 
diferencias en la densidad de distintas regiones, ma 
estrella como el Sol (véase su evolucion en la figura 5) en la ac. 


tualidad solo ocurre en su regién mas exterior. 


AG.5 
Luminosidad (relativa a la solar) 


(secuencia principal) ‘s 


Cuando 1a estrella es completamente conductiva, su luming. 
sidad es proporcional al calor producido en su nticleo, que a 
capa mas facilmente. La masa del niicleo crece con la fusién vee 
capa del hidrégeno, aumentando también la luminosidad de la 
estrella y moviendo su posicién verticalmente en el diagrama 
H-R. Sus capas exteriores se expanden todavia mas y la estrella 
se convierte en una gigante roja. En esta fase la estrella presen. 
ta los dos extremos de densidad, con una envoltura externa de 
densidad muy baja y muy alejada del nticleo, que puede expy). 
sarse con facilidad. En cambio, el nucleo estelar, cada vez mag 
rico en helio, se comprime y se calienta. Cuando su temperatura 
alcanza los 100 millones de grados, un nuevo conjunto de reac- 
ciones nucleares se pone en marcha a partir del helio, 


FUSION DEL HELIO PARA PRODUCIR CARBONO Y OXIGENO 


La fusién del helio produce carbono y oxigeno, dos de los ele- 
mentos importantes para la existencia de la vida. Son, ademas, 
los elementos mas abundantes en el universo, tras el hidrégeno 
y el propio helio. Esta fusi6n necesita unas condiciones de alta 
temperatura (de entre 100 y 200 millones de grados) y densidad 
(de 10° a 108 kg m~) que solo se dan en el nticleo de una gigante 
roja si su masa supera, aproximadamente, la mitad de la solar. 

El proceso que da lugar a carbono-12 a partir de helio-4 se lla- 
ma triple-alfa y comprende en realidad tres pasos: 


Paso 1: ‘He + “He © *Be 
Paso 2: ‘He + *Be "C’° 
Paso 3: "C°’> "C+¥ 


En el primer paso dos nticleos de helio-4 se unen para formar 
otro de berilio-8. Como la masa de este niicleo es mayor que dos 
veces la masa del helio-4, se trata de un proceso endotérmico 
(que consume calor) que necesita de wna pequefia cantidad de 
energia. Puede producirse si los dos nticleos de “He se aprox 
man con la suficiente energia cinética combinada, algo que solo 
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UCamelopardat 
Origen, eo ols eS una estrelta de carbono um tipo raro de estrella cuya atmésfera contiene mas carbono que 


Miles encuentra en las fases finales de su vida, y su inestabilidad se manifesta con la expulsin, cada p0C0s 


de afios, la imagen. En realidad, U Cam (su nombre 
Areviado) es 


de una Capa casi esférica de gas, como la que se aprecia en 
lucho mas pequefia de io que aparenta por su intenso brillo. 
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sucede si la temperatura supera los 100 millones de grados, Ade. 
més, el berilio-8 es muy inestable: en promedio, tras unos los 
segundos se rompe en dos niicleos de helio-4. 

El segundo paso del proceso triple-alfa, que también Tequiere 
un aporte de energia, es la fusion de un nticleo de helio-4 con 
‘otro de berilio-8 (antes de que se desintegre) para crear otro “ 
carbono-12 en un estado excitado (“C’), es decir, a una energig 
por encima de su estado fundamental. Este estado excitado del 
carbono-12 todavia no se habia observado experimentalmente 
cuando el astrénomo britanico Fred Hoyle (1915-2001), que tuyo 
controvertidas posturas con respecto a otras cuestiones Cienti- 
ficas, predijo su existencia en 1954 para poder explicar como ¢| 
carbono podia producirse en las estrellas. 

El proceso se completa cuando uno de cada 2.500 niicleos de 
2’, en lugar de romperse de nuevo en helio-4 y berilio-8, sy. 
fre un proceso de desintegracién gamma y pasa al estado fun. 
damental del carbono-12. El correspondiente foton emitido se 
lleva unos 7,65 MeV de energia, cerrando la conversion de helio 
en carbono que puede resumirse asi: 3*He > ?C. 

Cuando se ha formado suficiente carbono y la temperatura 
es lo bastante alta, la combinacién de dos nticleos de ‘He y "C 
puede ocurrir dando lugar a uno de los isdtopos del oxigeno: 
4He + "C—O +4. La produccién de elementos mas pesados con 
la adicién de sucesivos niicleos de helio-4 (Ne, Mg...) es, sin 
embargo, extremadamente rara por el aumento de la barrera 
electrostatica. 

La fusion del helio en el nticleo de una gigante roja permite un 
nuevo periodo de estabilidad, aunque mas corto que en el caso 
de la fusion del hidrégeno. Por ejemplo, en el caso del Sol se es- 
tima que durar4 unos 100 millones de afios, con un movimiento 
en zigzag en el diagrama H-R desde su inicio. Para el Sol y otras 
estrellas con una masa inferior a unas ocho veces la solar, J 
fusion del helio pone fin a la generacién de energia en su nucleo 
sin producir elementos mds pesados que el carbono y el oxigeno. 

Al cabo de un tiempo, la estrella presenta un nucleo inerte de 
carbono y oxigeno, rodeado de una capa donde atin se produce 
la fusién del helio, Por encima de esta existe una region de he 
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seguida por la capa donde todavia se 
“4 nuevo aumento de Ja luminosidad hace a net 
ascender en el diagrama H-R hasta la region ¢ lla vuelva 
a asinttica gigante (AGB, por sus siglas ¢ Onocida como 
estrella como el Sol brillar miles de ie “As), donde 
aja. Se cree que, wna vez en la fase AGB, el So} ae que hoy en 
rjodos de inestabilidad, con nuevos incrementos de tumin 
; fio, y una continua disminucién de masa Chita 3 Osidad 
ia inicial) por eyeccion de materia, hasta perder ee 50% de 
te su envoltura exterior y dejar al descubierto sy ich letamen- 
{itima fase de su evolucién, el Sol dar4 lugar a una ee la 
en expansion de plasma y ga8 ionizado (nebulogg ea in 
mientras que SU nucleo se convierte en una enana blanca coe 
objeto superdenso y caliente, un remanente de una estrella, 
masiva que ha agotado su combustible nuclear, ya no ee ‘ 
ta reacciones de fusién nuclear, sino que se mantiene sakes 
gracias a la llamada presién de degeneracién de los eistisonng 
originada por el principio de exclusién de Pauli e independiente 
de la temperatura. La enana blanca, con un tamafio comparable 
al de la Tierra pero con la mitad de la masa solar, continuard 
emitiendo lentamente la energfa almacenada. Cuando esta se 
agote, se convertiria en una enana negra. Un astro hipotético 
del que no se ha podido comprobar la existencia porque se cree 
que el universo es demasiado joven para albergar a una de estas 
estrellas, 
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capiTuLo 5 
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creacion de elementos 
pesados en las estrellas 


La creacion de los elementos més pesados 

que el carbono necesita unas condiciones cada 
vez mas extremas, solo disponibles en estrellas 
muy masivas. Por encima de la regién del hierro, 
la nucleosintesis ocurre mediante la captura 

de neutrones, un proceso limitado a ciertas 
fases de la evolucién estelar. 


Hemos visto que el primer paso de la creacién de los elementos 
en las estrellas es la conversion de hidrdégeno en helio, un proce- 
so que ocurre durante la mayor parte de su existencia. Las estre- 
llas que tienen una masa inferior a Ja mitad de la solar, que son las 
més pequefias pero también las mas abundantes, no pueden pro- 
ducir nticleos mas pesados y terminan su vida como enanas blan- 
cas constituidas por helio. Las estrellas de mayor masa, como el 
Sol, pueden iniciar la combustién dei helio y producir carbono, 
junto a algo de oxigeno, y acabar su evolucién en Ja fase de enana 
blanca de tipo CO (formada por carbono y oxigeno) tras expulsar 
una gran parte de su materia al espacio interestelar. 
La suma de las abundancias de los elementos cuya creacion 
hemos repasado hasta ahora (hidrégeno, helio, carbono y ox1ge 
No) da cuenta del 99,4% de la masa de Ia materia ordinaria del 
Universo, E] pequefio porcentaje que falta hasta el total de la 
Masa corresponde, sin embargo, a un gran nimero de anes 
{uimicos que solo pueden sintetizarse en una estrella que tenga 
Una masa inicial mucho mayor que la del Sol. La temperature df 
la densidad que se alcanzan en su nticleo pueden caren mis 
Procesos nucleares que, de manera sucesiva y en etapas © 
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vez mas répidas, producen la fusién del carbono, del neén 
oxigeno. La fase final de los mecanismos de fusi6n en, el 
de estrellas muy masivas corresponde a la combustign 
cio, que ocurre de manera algo diferente a las anteriores on 
lugar a diferentes istopos de elementos desde el titanio al Dns 

Los elementos mas alla de la regién del hierro om aie 
crearse en las estrellas mediante procesos de fusion. Ey tienes 
lugar, porque de nuestra discusi6n sobre la estabilidad de ost. 
cleos atémicos sabemos que necesitariamos un aporte de ener. 
gia. Ademds, como crece mucho la repulsién entre nticleos a 
una mayor carga positiva, la nucleosintesis de elementos fide 
pesados procede a través de una serie de reacciones de captura 
de neutrones libres, que evitan la barrera electrostatica, 


Ncleo 
del sii. 


COMBUSTION AVANZADA: DEL CARBONO AL HIERRO 


En los nucleos de estrellas con una masa mucho mayor que la 
del Sol los procesos de fusién pueden continuar més alld del car 
bono. Sin embargo, se necesita una masa estelar inicial que sea 
superior, aproximadamente, a ocho veces la solar, para que en el 
niicleo exista una temperatura por encima de unos 500 millones 
de grados. Si se dan las condiciones adecuadas, dos niicleos de 
carbono-12 pueden unirse y liberar energia, formando isétopos 
de nuevos elementos como el neon, el sodio o el magnesio. La 
fase de combustién del carbono en una estrella es mucho més 
rapida que en los casos del hidrdgeno o el helio: solo dura unos 
cientos de afios. 

Cuando la masa inicial de la estrella supera en diez veces 
la solar, en su nticleo pueden tener lugar sucesivas reacciones 
nucleares (véase la tabla de la pagina siguiente). Asi, los proce- 
sos de combustién del nen y el oxigeno originan, por ejemplo, 
nuevos isétopos de magnesio, azufre 0 silicio. Cada nuevo paso 
exige una temperatura Mayor y supone una fase adicional de la 
nucleosintesis estelar, que ahora llega a producir elementos con 
mas de diez protones. Por otra parte, las etapas duran cada ve 
™Menos y se consumen en menos de un afio. 
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Temperatura del niicteo 
y masa estelar minimas 


450 ae ri 
"C+, mere 
C40 5 Mga 9 


NE +Y ~> 199 4 Mp 
Ne +4He Ng 4 


169 4.169) > Si+‘He 
"0+"0 31545 


Fotodisociacién det Si en Drotones, 
Meutrones y “He, sequidade 
FecombinaciOn para formar nacleos 
mas pesados 


Procesos de combustién avanzada en el nticleo de estrellas muy masivas, 


La ultima fase de la nucleosintesis estelar que se puede con- 
siderar «estandar» (que ocurre en el niicleo de la estrella) es la 
combustion del silicio. La temperatura necesaria es del orden de 
tres mil millones de grados, asi que se estima que solo sucede si 
la masa inicial de la estrella supera en once veces la solar. Esta 
etapa es distinta a la combustidn del carbono 0 del oxigeno, don- 
de tiene lugar la fusién de dos micleos iguales. Al igual que su- 
cede con la quema del neon, el proceso inicial incluye una serie 
de reacciones de fotodesintegracion. En un entorno de altisima 
temperatura, existen fotones con una energia lo suficientemente 
grande para romper los micleos de silicio-28. Gracias a este apa- 
Tente paso atras en la nucleosintesis estelar, se crea una mezcla 
de nuevos nticleos de helio-4 y nucleones libres, tanto protones 
Como neutrones, que pueden combinarse de nuevo para se 
Niicleos mds pesados que el del silicio. Por esta razon tam o 
Se dice que durante esta etapa el silicio «se funde» para 
formar elementos més pesados. Se trata de una fase de at 
cin estelar muy rapida: termina tras aproximadamente 
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En la figura 1 se muestra una de las posibles cadenas de _ 
ciones nucleares, que parte de la fotodesintegracién del silicig hs 
magnesio y helio. Los ntcleos del helio-4 pueden ser absorbidog 
por otros para crear elementos cada vez mas pesados, desde ¢] 
azufre hasta el niquel. Algunos de los micleos producidogs son 
inestables, con vidas medias de entre unas horas y algunos afiog 
Asi, en algunos casos se desintegran a través de uno o variog pro. 
cesos de tipo beta o mediante una captura electronica y dan lugar 
a nticleos estables (Ca, “Ti, “Cr, “Fe...) antes de capturar otro 
nicleo de helio. De esta manera, se producen muchos isétopos 
diferentes de los elementos que van desde el titanio hasta el 
es decir, con entre 22 y 30 protones. 

La combustion del silicio incluye, ademés de procesos de absor- 
cidn de nticleos de helio-4, otras reacciones que involucran la cap- 
tura de neutrones o protones. En el nticleo de una estrella Masiva 
todos estos procesos existen en equilibrio estacionario y pueden 
ocurrir en ambos sentidos (figura 1, ndtense las flechas dobles). 
Por ejemplo, puede producirse tanto la captura de un nucleo de 
helio-4 para formar otro mas pesado como la fotodesintegracién 
de un nticleo para dar lugar a otro mas ligero. Esta situaci6n se lla- 
ma equilibrio nuclear estadistico, y en ella la produccion de los 
distintos nticleos queda fijada por las diferencias en sus energias 
de ligadura, favoreciendo una mayor abundancia de los micleos 
més estables: aquellos que presentan un ntimero mésico cercano 
a 56 y conocidos globalmente como el pico del hierro. Incluye 
is6topos de los elementos comprendidos entre el titanio y el cine. 

Con cada fase de combustidn de los diferentes nucleos, desde 
la del hidrégeno hasta la del silicio, una estrella masiva acumula 
una nueva capa compuesta, en su mayor parte, por un elemento 
distinto. En la capa mds exterior encontramos hidrdgeno y he- 
lio, todavia sin procesar. Conforme aumentamos la profundidad 
encontramos otras capas formadas, respectivamente, por helio 
resultante de la combustion del hidrégeno, carbono y oxigeno 
procedentes de la quema del helio, y asi sucesivamente hasta 
llegar a la region més interna, formada por elementos mas peS* 
dos, sobre todo los de la region del hierro. Tal y como se muestra 
de manera simplificada en la figura 2, la estrella presenta un@ 


cine, 
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FOTODESINTEGRACION 


2G] + y > Mg + ‘He 


Ejemplo de cadena de reacciones nucleares que crea nuevos 
elementos a partir de la fotodesintegracién del silicio. Los nicleos 


: oo 
en cursiva son inestables y daran lugar a productos estables, chk 
como el hierro-56, antes de capturar otro nucleo de helio, +MHe Oo FNi+ y 
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ESAS APH OW STE FOIE DEAS 
~ ASTROFISICA NUCLEAR: EL ARTICULO B*FH 


La creacion de los elementos mas pesados que el helio, los metales €N la jerga de log a é i 

* trénomos, comenzo a clarificarse en la década de 1950. Gracias a las observaci ve 
i 

| 


tape 


© aquella época ya se sabia que las estrellas no tenfan la misma composicion Quimica, fo ae 
© sugeria que la formacion de los elementos, en lugar de tener un origen global en una fase 
* temprana del universo, sucedia en él interior estelar. En 1957 se habia conseguido reungad 
- clerta evidencia, poco sélida desde el punto de vista actual, de que la nucleosintesis tenia ; 
‘ jugar en las estrellas. Ese afio un grupo de fisicos y astronomos, estadounidenses y britani.. 4 
> gos, formado por el matrimonio Burbidge (Margaret y Geoffrey), William Fowler y Fred Hoyle, | 
combind los datos conocidos sobre las abundancias en las estrellas y el sisterna solar, junto a 

© con los de experimentos de fisica nuclear y los calcuios de la evolucion estelar, para mostrar.” 
» ¢6mo las estrellas podian producir desde el helio hasta el uranio. Su articulo de revision, 
de titulo «La sintesis de los elementos en las estrellas», es mas conocido como él «articulo | 
B’FH» por las iniciales de sus autores. i 

q 

4 

| 

1 


Consolidando una nueva disciplina cientifica 
El «articulo B?FH» es un ingenioso resumen que actualizaba trabajos previos junto con algu- 
fas contribuciones originales. Para producir practicamente todos los nucleos conocidos en 
fas estrellas se sugerian ocho tipos de procesos distintos, en muchos casos nombrados con 
letras (6, ¥, p...). La descripcidn incluia las reacciones de fusién, desde el hidrégeno al oxige- — 
1nd, junto con cdlculos de los procesos lento y rapido de captura de neutrones. Este trabajo, 
mas accesible que otro articulo seminal sobre el tema del astrofisico canadiense Alastair G.W. 
Cameron, puso las bases del campo de la astrofisica nuclear, que tiene como objetivo estu- 
diar las reacciones nucleares que suceden en el interior del Sol y las otras estrellas del uni- 
verso. Su avance es posible gracias a diversas lineas de investigacion en fisica nuclear, como 
_ €1 estudio de las posibles reacciones en laboratorios y el desarrollo de calculos tedricos del 
i comportamiento nuclear y Su 
relacion con el medio estelar. 


B°FH: los Burbidge, junto 3 
William Fowler y Fred Hoyle en 
1971. Fowler recibié el premio 
Nobel de Fisica en 1983 por sus 
estudios sobre fa nucleosintesis, 
un galardén que muchos (inctuido 
Fowler) consideraron que Hoyle 
deberia haber compartido. 

El cardcter de Hoyle, que habia 
ctiticade a muchos de sus colegas 
y al propio comité Nobel y 
defendiendo ideas como ta de! 
universo estacionario, parece 
que jugé en su contra. 
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interna en Capas tipo «ceb 
a ; lla». Esta estratificars 
indica que en las capas internas se ha alcanzado Una te cacién 
cada vez mas alta, en especial en su niicleo, que ha oe 
TMitido 


creat elementos con un mayor ntimero atémico 


cAPTURA DE NEUTRONES 


la nucleosintesis de los elementos por encima de la region de] 
pierro (es decir, mas pesados que el niquel o el cinc) se enfrenta 
a dos problemas importantes. Por un lado, la repulsion electros- 
tatica entre nucleos cargados es demasiado grande para permitir 
su fusion a la temperatura que se puede alcanzar en el interior 
estelar. E] segundo problema esta relacionado con la estabilidad 
de los nicleos atomicos mas alla del hierro. Su energia de liga- 
dura decrece al aumentar el ntimero atémico, asi que su produc- 
cién por fusién de nucleos mas ligeros necesitarfa extraer ener- 
gia del entorno y seria muy rara en una situacién de equilibrio 
como en el caso de la combustién del silicio. 

Pero existe una serie de reacciones nucleares que evita com- 
pletamente el problema de la repulsién electrostatica: los pro- 
cesos de captura de neutrones. En ellas, un nucleo absorbe un 
neutron individual que, siendo una particula neutra, puede atra- 
vesar la barrera creada por la carga de los protones. Los pro- 
cesos de captura de neutrones son el mecanismo principal que 
tiene lugar en las estrellas para producir los elementos pesados, 
como el oro y el plomo, aunque también pueden ser importantes 
bara la creacién de algunos elementos ms ligeros. 

Pa un nticleo absorbe un neutrén libre del medio a 
ssa foton, aumentando en una unidad su sone se 
ae ° numero médsico. El resultado es muy a osiclb 
fare i Se muestra en una ampliacién de la carta aie x inik 
aca Mostrada en la figura 3: un salto de un ¢ ‘leit 
Techa. Como el ntimero de protones no varia, el nace” 
“gue siendo del mismo elemento quimico. Por aoe 


Os di n lo convierte en 
bromo.gp. el bromo-81, la captura de un neutr 
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Los niicleos ricos en neutrones suelen ser inestables, y Sig} 
nucleo que resulta tras la captura de un Unico neutrén no jo & 
lo sera tras incorporar dos o més neutrones. El modo de desin. 
tegracién de un nucleido inestable con exceso de neutrones eg 
un proceso beta negativo, donde uno de sus neutrones se con. 


Nucleosintesis 

Z numero de protones) za Tae Captura de un neutrén del proceso-s 

bas oe Ook Mam OTRAS TEE 
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VIDA MEDIA 
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N (niimero de neutrones) 


Nucleosintesis por captura de neutrones en la regidn de la carta de Jos niicleos de 46 a 60 neutrones y de 35 2 
42 protones, La letra (p, , s) en cada is6topo indica qué proceso o procesos son responsables de su produccion. 
El camino Que recorre el proceso lento transcurre cercano al valle de estabilidad, mientras que las flechas 
discontinuas muestran las desintegraciones hacia los niicleos estables que marcan el fin del proceso rapido. 
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ierte en un proton y se emiten dos partic 
¥ y un antineutrino). Esta desinte 


{ron pe Sracion ne F 
oa  masico, pero sf incrementa en una unidag ag el 
n Jy corresponde a un movimiento en igo ter de 

Cla la 


iaquierda y ae pein en la carta de los Nicleos, Por tanto, 
la combinacion ai  captura de uno 0 varios Neutrones y una 
> varias desintegraciones beta permite ]a creacion de iadae 
con un numero mayor de protones. E] resultado neto eg 4 on 
cleosintesis de nuevos elementos. Si volvemos 4 la figura 3, a 
promo-82, que resulta cuando el bromo-81 absorbe un neutrén, 
se desintegra tras unas horas para formar un niicleo de un tie. 
yo elemento: el kripton. ’ 

yQué sucede cuando un nucleo captura un neutron en el me- 
dio estelar? Si el nucleo resultante es estable, podra absorber un 
nuevo neutr6n y avanzar hacia la derecha en la carta de los nu- 
cleidos. En cambio, si se produce un niicleo inestable se plantea 
la duda sobre qué proceso ocurrira primero: su desintegracién 
o una nueva captura de un neutrén. La escala temporal de la 
desintegracién beta solo depende del isétopo en cuestién yesta 
dictada unicamente por la fisica nuclear. En cambio, la probabi- 
lidad de captura de un neutr6n también depende del ambiente 
donde se sittie el nicleo. La competicién entre la absorcién de 
un neutrén sucesivo y la desintegraci6n beta determina, por tan- 
to, cOmo se desarrolla la nucleosintesis de elementos pesados 
Por captura de neutrones. Se suele tomar como referencia los 
dos casos extremos, conocidos como procesos lento y répido, 
Segiin sean mas probables las desintegraciones beta o nuevas 
capturas de neutrones, respectivamente. 


ulas adicionales (un 


Un proceso de captura lento, y otro rapido 


El proceso de captura lento o proceso-s (por slow, Jento en = 

oa) Ocurre cuando la densidad de neutrones en él ee te 

3 Clentemente baja como para que sea mucho mas sh eo 
« Un nticleo inestable sufra una desintegracion beta ai r0- 
SOrber un nuevo neutron. La trayectoria que describe e! P 
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ceso-s en la carta de los nticleos puede predecirse facilmente 
Como puede comprobarse en el ejemplo de la figura 3a Dartiy 
de un micleo inicial mas ligero (bromo-81 en este CASO) el pro. 
ceso-s sigue un camino en zigzag que avanza horizontalmente 
hasta llegar a un nucleo inestable, que tras su desintegracign a 
lugar a uno estable. Como este camino pasa por la mayoria ge 
los nicleos estables de la regi6n mostrada, es posible crear log 
is6topos correspondientes, al menos parcialmente, a través del 
proceso-s. 

La trayectoria del proceso-s en la carta de los nticleos trans. 
curre siempre muy cerca del valle de la estabilidad, pero no es 
nica. En ocasiones, el nticleo que se produce tras la captura 
de un neutrén puede producirse en un estado excitado que se 
desintegra antes que el estado fundamental. En ese caso, el pro- 
ceso-s se bifurca en dos rutas que volveran a unirse unos pasos 
después. También existen nticleos inestables pero con una vida 
media elevada (miles o millones de afios), como ocurre en el 
caso del zirconio-93 (Zr, véase la figura 3). El producto de su 
desintegracién beta, el niobio-93, se crea cuando el proceso-s 
ya ha terminado. 

El caso opuesto al proceso-s, llamado proceso de captura ra- 
pido o proceso-r (por rapid en inglés), corresponde a una situa- 
cién con un flujo de neutrones muy elevado en el medio estelar. 
La captura sucesiva de muchos neutrones, antes de que el ni- 
cleo recién creado se desintegre, es muy probable. El proceso 
discurre por la regién mas hacia la derecha de la carta de los 
miicleos, por debajo del valle de estabilidad, y produce tempo 
ralmente multiples nticleos inestables que son muy ricos en neu 
trones. Cuando deja de ser efectiva la fuente que da lugar 4 ja 
alta densidad de neutrones, estos nucleos inestables inician una 
serie de desintegraciones beta que terminan en los correspon 
dientes isétopos estables. 

La captura de neutrones da lugar a la gran mayoria de se 
is6topos de los elementos mas pesados. Muchos de ellos % 
crean tanto a través del proceso lento como del rapido, per? a 
diferentes caminos en la carta de los nicleos son una in at 
cién de que las proporciones producidas de cada isotope V4" 
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cada tipo de proceso. Algunos Nicleos estables pre 
Sentan 


icién en la carta que impide que sean alcanzadog 
Por e] 


eso lento o por el rapido, asi que solo SON Producidos 
por 


figura 3 hay tres 
él proce. 


: Solo llega 
Mientras que, graciag 
Proceso-r puede pro- 


? ‘e! torio 0 el uranio (Z=90 
y 92), inestables pero con vidas medias del orden de miles de 


menor probabilidad de capturar un neutrén adicional. En el 
caso del proceso-s, estos micleos son estables y corresponden 
a elementos con un total de aproximadamente 90, 138 y 208 
nucleones. El proceso-r también origina mas niicleos con un 
nimero magico de neutrones, pero son en general inestables 
yse desintegran produciendo otros. Los maximos en las abun- 
dancias de los elementos que provienen del proceso-r presen- 
tan valores del namero masico menores (A=85, 130, 195) que 
enel caso del proceso-s, que se caracteriza también por tener 
wos picos de abundancia més definidos. Por otra parte, los dos 
tipos de procesos Ocasionan una mayor abundancia de nicleos 
Con un niimero par de protones con respecto a aquellos que 
Presentan Z impar. 

i qué tipo de estrellas son efectivos los procesos de sah 
ite oe En general, no es comin hallar armen 
8 dane lat. Como sabemos, un neutrén libre es ine rd 
he as a a través de un proceso beta con una eer 
ng diez minutos, asi que es mds probable encon . 

‘Ones encerrados en los nticleos de helio 0 de otros eleme! 

Pesados. Solo en ciertas fases de la evolucion ¢ 
le encontrar reacciones nucleares efectivas que bere 
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neutrones. De hecho, todavia no se conoce con completa seg, 
ridad en qué fase y tipo de estrellas la captura de neutroneg ee 
efectiva, en particular con respecto al proceso-r, 

Se cree que el proceso-s tiene lugar durante la fusion de} helio 
en el nticleo de una estrella muy masiva (diez 0 ms masas soja, 
res), o bien, en las de masa intermedia (aproximadamente, entre 
una y nueve veces la solar) durante ja fase AGB 0 rama asintoticg 
gigante. En este Ultimo caso, las estrellas experimentan Periodos 
o pulsos de inestabilidad ligados a la fusién del helio en cap, 
que duran entre cientos y miles de afios. Por ejemplo, niicleog 
como el del carbono-13, presente en el ciclo CNO en la capa que 
quema el hidrégeno, pueden llegar a la capa del helio y sufrir ung 
reaccién de produccién de neutrones ("°C +“He—> "0 +n). 

E] lugar del proceso-r es mAs dificil de especificar, ya que se ne. 
cesita un bombardeo masivo de los nicleos iniciales por parte de 
neutrones. Para producir elementos tipicos del proceso-r como 
el europio, el oro o el uranio, hace falta un flujo muy intenso de 
neutrones que solo es posible en ciertas situaciones dramaticas 
de Ja vida de las estrellas. Durante mucho tiempo se ha conside- 
rado que el sitio mas probable es en las regiones interiores de 
una estrella en la fase de supernova, durante los pocos segundos 
que tarda en colapsar su nucleo y sufrir una violenta explosi6n. 
Sin embargo, recientemente se han propuesto otras opciones, en 
particular el caso de la union de dos estrellas de neutrones. Estos 
cuerpos superdensos, que se mantienen estables gracias a la pre- 
sién de degeneracién de los neutrones, son uno de los posibles 
remanentes de una estrella muy masiva (la otra es un agujero 
negro) tras su explosién en forma de supernova. 


LA NUCLEOSINTESIS EN LA NATURALEZA: DEL HIDROGENO 
AL URANIO 


Hasta ahora hemos descrito las principales formas de la nucleo- 
sintesis en la naturaleza, tanto en el universo temprano como, 
sobre todo, en las distintas fases de la evolucién estelar. Estos 
modos de creacién de nuevos elementos permiten explicat, de 
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ra bastante precisa, las abundancias obgo 

nanan ‘atop estables (figura 4) en relacién ; on del is¢ 
4g ligero del hidrdgeno. Los procesos de Nucleo; ian 

pemos repasado permiten explicar por qué, en get 
ae son menos abundantes Conforme crece ¢] nim . ~ 
aan anise tiempo, también dan Cuenta de la nite me 9 
min 08 locales (Picos) en algunas regiones en tomo noe 
] helio, el oxigeno, el hierro 0 el plomo, ah 


jsotopos de 
Proceso eg ¢} prin 


de log mig 


gn la figura 4 eal en cada caso, qué 
. aj responsable de su produccion, aunque hai l 
svienen un origen mixto. Por ejemplo, uno de ert ay “se 
abundantes & ares. ae proviene tanto de la ncleoetntesis 
rimordial como de la fusin del hidr6geno en las estrellas, Com, 
emos ver, practicamente todos los ntcleos se producen en te 
estrellas. Los més ligeros, hasta unos 60 nucleones en Ja region 
del hierro, son el fruto de las distintas reacciones de fusién en el 
interior estelar. La gran mayoria, sin embargo, se origina gracias 
alos procesos de captura de neutrones. Alrededor del 75% de los 


A Primordial ® Origen mixto 
= Fragmentacién rayos césmicos © Fusién estelar 
@ NSE 1B Proceso-s 
A Proceso-r + Procesosrys 
* Proceso-p 


100 150 
Numero de nucleones (nimero mésico, A) 


Nbundancias de los is6topos estables de: los elementos (en relacién al hidrdgeno y en esa! 
10S de acuerdo al modo principal de su sintesis. 
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SUPERNOVAS : 

La etapa final dela evolucién de ciertas estrellas es una violenta explosi6n que expulsa Sk 
exteriores, conocida como supernova. Aunque solo una pequefia parte de la energia lipera, da 
una supernova es en forma de luz, durante un breve periodo su brillo rivaliza con el de gy 0 Por 
‘a. Se cree que durante la fase de supernova se dan las condiciones para la creaci nas 
los elementos mas pesados, por ejemplo a través del proceso rapido de captura de ne| oe 


El final de la vida de estrellas muy masivas 
Entre las candidatas a terminar sus vidas como supernovas destacan las estrellas Muy masi 


(con mas de once masas solares) que, tras completar todas las fases de fusion nuclear, presen. 
tan una estructura de capas concéntricas formadas por las «cenizas» de cada proceso de oie 
busti6n estelar, En el nucleo de la estrella, constituido principalmente por hier, las reacciones 
de fusién ya no pueden producir la energia necesaria para mantener la presidn hacia el exterior 
por fo que la gravedad conduce a su contraccién. Si la masa del nicleo supera el llamado limite 
de Chandrasekhar, unas 1,4 veces la masa solar, la presion de degeneracin de los electrones 
no es suficiente para sostener el nucleo, que sufre un colapso catastrdfico. El proceso se acelera 
debido a fa existencia de dos tipos de reacciones nucleares que absorben energia en lugar de 
liberarla. Tanto las fotodesintegraciones de los nucleos como los procesos de captura de elec- 
trones o neutronizacion, que convierten protones en neutrones, necesitan un aporte de energia, 
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Una tremenda explosién 
El efecto combinado de Ja fotodesintegracién nuclear y la neutronizacion es la absorcién de 


una cantidad muy grande de energia, casi tanta como la que ha emitido la estrella durante su 
etapa en la secuencia principal. Si afiadimos la disminuci6n de la presién de degeneracién de 
los electrones y la energia que se llevan los neutrinos, es facil comprender por qué el niicleo 
de 1a estrella colapsa hasta alcanzar una densidad enorme, comparable a la de los nucleos 
atémicos. En ese momento, las fuerzas nucleares resisten una compresi6n mayor y el corres- 
pondiente «rebote» origina una onda de choque hacia el exterior que atraviesa la materia que 
sigue cayendo y produce {a expulsion de gran parte de las capas de la estrella: una explosi6n 
de supernova. El proceso exacto que lleva a la eyeccion de las capas externas de la estrella es 
todavia incierto. Aunque parece claro que existe la suficiente energia para producir la explosi6n, 


" Ja manera precisa en que se transmite a las zonas externas de /a estrella alin se desconoce. 


», Remanentes post colapso 

| Una estrella que explota en forma de supernova al colapsar su nticleo puede dejar dos tipos de 

| remanentes, En el primero, la presién de degeneracin de los neutrones sostiene el nticleo, Con 

>) Vertido en una estrelta de neutrones. Se trata de un objeto muy denso que posee una masa de! 
* orden de ia del Sol, pero contenida en una esfera de solo 10 km de radio. Si la masa del objeto 


que queda tras la explosion supera un valor de aproximadamente tres veces la solar, no hay nada 


+ Que pueda detener el colapso, que continda hasta que ni siquiera la luz puede escapar del inter 


$0 campo gravitatorio, Se crea asi una region del espacio-tiempo conocida como agujero neg. 
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a de generar una Supernova 
otra ge las estrellas Muy Masivas que suften ef go 


ue pueden dar lugar a una s 8 84 niclen a. 

g de astros ave Uupernoya, 80, exist : 
tant blanca de tipo CO absorbe Gradualmente mat = tae sistemas bi por 
~ ratura hasta permitir la fusion del carbon, Una SU estralig cone Conde ung. 4 
w . Una parte j ‘ i 


reaccion descontrolada y libera una gran canti le t 

: idad Ne de la | 

oa ign de supernova (de tipo fa). Como sy ae = eNergia, aa blanca i 

ie de esta categoria de supernovas es muy sinilary — @nana blanca, ig “_ 4 

venrino QUE los astrofisicos usan para designar objeto a PP tp co : on i 

praiuriverso. L2 medida de un gran numero de este tipo de sare Uti Med distance: 4 
jovas en tanciag 


demostrara en 1998 i 
ga. que se que el ritmo de expansién dl uns Muchas delay fy 


ynhecho producido por una nueva forma desconocida de energia nee Se 6sté acelerandy 
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elementos son producto de los procesos lento na 
madamente, cada uno da lugar a la mitad de as Dido, 


los nicleos mas pesados en el sistema solar. 


Si, como yo, llevas un anillo de oro, 
fue forjado en una explosion de 


supernova. 


Davio GuristiaN 


mayor porcentaje de protones que los otros 
se llaman micleos del proceso-p. En la figura 


aby thie: 
net 
Existen ciertos Niiclegs 
que no pueden cre: 
ninguno de los dos ptocenca & 
ra de neutrones, ni en el titty, . 
rapido. Son una treintena de i, 
situados en la parte izquierda dq 
le de estabilidad, que presern 
isétopos Stables y 
3 encontramos tres 


ejemplos: “Sr, "Mo y “Mo. Todos ellos estan «protegidos de gy 
procesos r y s por otros nicleos que tienen el mismo ntimero de 
nucleones (Kr, “Zr y “Zr, respectivamente). 

La abundancia de los nicleos del proceso-p es mucho menor 
que la correspondiente a aquellos creados por Jos procesoss 
y J, pero su existencia indica que estos no son los tnicos me 
canismos de produccién de los elementos pesados. Aunque es 
tentador pensar que estos isétopos se crean por captura de pr- 
tones, en realidad se han propuesto varias posibilidades para 
su sintesis en las estrellas. Por ejemplo, durante una explosién 
de supernova existe un «bafio» de fotones de alta energia qe 
podria producirlos con la combinacién de fotodesintegracir 
Nes y procesos beta a partir de los micleos creados por los pt 


cesos ry s. 


Ce 
A pesar de su éxito predictivo, la descripcién ane” 
nucleosintesis estelar es, en cierto sentido, una siete pro 
de los procesos que realmente suceden. Los detalles d¢ 


duccién de elementos pueden cambiar debido a a amp 
riedad de los posibles sistemas estelares. Como caso P 
Podemos citar la nucleosintesis en las estrellas de prime 
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ean : = es. 
tacion, que solo contenian hidrégeno y helio primordi io forms 


otra parte, la evolucién de una estrella cambia cual 
Parte de un sistema miiltiple, como sucede en apro: 
asos. Por ejemplo, una estrella 
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ia, rica en hidrégeno y helio, que absorbe 
de su compafiera. Esta acumulacién 
i6n termonuclear donde podrian 


de las capas 
puede conducir 
existir reacciones 


aptura rapida de protones (proceso-rp) que CTearan niicleog 
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Alquimia moderna: Clementos 
superpesados y antinticlegs 


Los cientificos han sintetizado nicleos de 
elementos con un numero atémico mayor que 
el del uranio, ausentes de manera natural en la 
Tierra. Su andlisis se enmarca en la busqueda de 
los limites de la estabilidad nuclear. En paralelo, 
se dan los primeros pasos en el estudio de las 
unidades bdsicas de la antimateria. 


El sistema solar esta formado principalmente por hidrégeno y 
helio primordiales, ademas de una pequefia proporcién de ele- 
mentos mas pesados que, junto a parte del helio, fueron creados 
en estrellas de generaciones previas. Los dos elementos més li- 
geros no son, sin embargo, los mas comunes en la Tierra y en 
el resto de planetas rocosos, que solo constituyen una diminu- 
la fraccién de la masa total del sistema solar, Se estima que la 
contribucién de solo cuatro elementos (hierro, oxigeno, silicio y 
Magnesio) da cuenta de mas del 90% de la masa terrestre, aun- 
que repartidos de manera desigual en el micleo, el manto y la 
corteza, 
De todas formas, en la Tierra podemos encontrar unos noven- 
a elementos quimicos diferentes, desde el hidrégeno al uranio 
(con nimero atémico 92), originados en los distintos procesos 
Naturales de la nucleosintesis. Aquellos con mayor niimero ato- 
nw? due el bismuto (Z=83) carecen, como hemos visto, de 
‘Sotopos estables, Solo dos de ellos, el torio y el uranio, se const 
*ran elementos primordiales, es decir, tienen isdtopos rate a 
rest, “i@ tan larga que ya existfan cuando se form la seg 
to de elementos con niimero atémico entre 84 y 92 estan PI 
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sentes en nuestro planeta en cantidades muy pequefias, creados 
de manera continua en las cadenas naturales de desintegracion 
nuclear. y 
Todos los elementos por encima del uranio, en cambio, han sido 
producidos artificialmente por los cientificos desde 1940. Reciben 
elnombre de elementos sintéticos y sus correspondientes isotopos 
son todos radiactivos. Sin embargo, no deben confundirse ambos 
términos, ya que no todos los niicleos radiactivos son sintéticos. 
Por otra parte, aunque el neptunio (Z=93) y el plutonio (2= 94) se 
observaron por vez primera en laboratorios, a posteriori se han 
encontrado trazas diminutas de ambos elementos en estado 1a 
tural, originadas en reacciones nucleares secundarias del Ss 
De todas formas, por convencién se considera que el uranio es & 
elemento mds pesado que puede hallarse en la naturaleza. 
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el momento de escribir este libro 


: » El nti 
or numero de protones tiene 118, asj eat henervado con 
gp elementos por encima del uranio, descubjerty 
uede verse en Ja figura 1, los Durante Siglos | 


0 P ss 
Comepondientes is6topos Se desin. 
tras un periodo que, en gene- 


‘nico. Algunos de los isétopos mas descubrieron au 
Jes del neptunio, el plutonio o el —S@ Convertig ~ 


Con 
tegran © uye al aumentar el ntimero ©" Valioso oro, Y finalme 


i fi plomo si 
curio (2=96) duran millones de afios, hombre hiciera e SiN que el 


mientras que NO se ha observado que 
=a niicleos del elemento 118 vivan 
mas de un milisegundo. De todas formas, para los elementos més 

los que el californio (Z=98) podrian existir isdtopos por deg. 
eubrir que fueran més estables que los ahora conocidos, 


LOS LIMITES DE LA ESTABILIDAD NUCLEAR 


La busqueda de los elementos quimicos que nunca se han fabri- 
cado en la Tierra contina hoy en dia, gracias al esfuerzo que 
los grupos de investigacion internacionales dedican a la sintesis 
de niicleos cada vez mas pesados. Es indudable que una de las 
motivaciones para seguir adelante es el prestigio que otorga ser 
reconocido como el equipo responsable del descubrimiento de 
un nuevo elemento. Sin embargo, la razon principal es explo- 
rar los limites de la carta de los nucleos, es decir, estudiar qué 
combinaciones de protones y neutrones dan lugar a nicleos lo 
suficientemente estables para medir sus propiedades, més alld 
de los varios miles de nucleidos conocidos. 

Como hemos visto, cada uno de los elementos quimicos presen- 
ta diferentes isdtopos, cuyos micleos tienen el mismo ntimero de 
Protones pero diferente cantidad de neutrones. Para cada elemen- 
‘0, se cree que sus niicleos, estables o no, pueden albergar un nit 
Mero de neutrones en un cierto intervalo, desde un minimo hasta 
inmaximo, Estos dos extremos corresponden a los casos donde 
20 €s posible obtener otro nticleo con un nuevo prot6n o neutrén 
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Sfuerzo alguno, 


Isaac Asimoy 


adicional, porque este tendria una energia de ligadura negatiy 
favorable crearlo fuera del niicleo. Dado que el nuevo 
nucleén se emitiria inmediatamente 
Los protones otorgan al atomio su también puede decirse que «gote ita 
identidad, y los electrones, del nticleo. Al conjunto de los nuclei. 


seria mas 


dos que marcan estos dos extremos 


su personalidad. oe Ton Ts OA A ilo eae 
But BrvsoW  ituadas a la izquierda y a la derecha 

‘de las combinaciones conocidas de 3 

protones y neutrones de la carta de los nuicleos. | << 


“ae Poe 


La situacion de la linea de goteo de protones en la carta de los i / : 
micleos esta bien establecida para los elementos presentes de Nios deta 2A 
manera natural en la Tierra. En cambio, los nicleos que marcan i vet 
la linea de goteo de neutrones solo se han fijado para los ele- 
mentos més ligeros, aproximadamente hasta el oxigeno. Se cree | Mayor 


que una amplia regidn de nucleos, todavia desconocida, existe a — estabili Sit eat 
la derecha y por debajo de la carta actual. Entre otras razones, : 
su estudio es importante porque incluye los nucleos involucra- Representacién en tres dimensiones de la estabilidad de los ndcleos més pesados, Lareién de nb 
dos en la nucleosintesis estelar por captura répida de neutrones, estables S me 9 nia entorno del plomo y el bismuto, mientras otra zona de ee 
Z Fi aparece alrededor de los is6topos del torio y el uranio (con 90 y 92 5 
que da lugar a los elementos mas pesados. En general, se piensa superpesados, la teoria predice la existencia de una isa Oe ae eect Parc 
que unos 1500 nuevos nucleos podrian descubrirse en un futuro en los experimentos. , Por explorar completamente 
préximo. 
El estudio de la regién de los nicleos mas pesados es otro 

aspecto interesante, relacionado con el descubrimiento de nue- otra isla, donde se encuentran los nticleos més estables de, entre 
vos elementos, Al aumentar el nimero de protones, cambia el otros, el uranio o el torio 
balance entre la creciente repulsié Atica y la fuerza nu- : ‘ 
clear fuerte que Swen ene prep Por tanto a _ se basa.en el desarrollo del modelo de capas, que 

: : como vimos explica la existencia de algunos valores, los mime- 


se espera que los nucleos de los elementos transuranidos sean Tos mAgicos di 4 

3 : le protones o cen a nicleos 
cada vez menos estables (véase la figura 1). En particular, de- més esféricos hes sep me : ial, los ni- 
beria ser la norma que los nucleos muy pesados se rompieran Cleos doblemente sadbdlapam 0 Te} resenitatita mAs pesado es el 
inmediatamente en otros mas ligeros, a través de un proceso Plomo-208 (82 protones ovine ne ). La prediccién tedrica 
de fisién espontanea. Sin embargo, en los afios sesenta del siglo Para nticleos aan y 3 a oa one 4gicos adiciona- 
pasado algunos fisicos nucleares tedricos postularon la existen- les para proto: ennai hrc? “ nueva isla 
cia de una region mas estable de elementos superpesados, que de &stabilidad te — 10) ¥ maxes a estos valores 
podemos imaginar como una isla de estabilidad en un mar de (@unque se eee zason — ston niles ae 
nticleos inestables. Como se muestra en Ja figura 2, se encontt SE hg pommel existencia, S¢ 


fa ale} os, i ; , 
Tia alejada del continente de nucleos estables y por encima de abitian noe tab esféricos). Si se Se a pom 
0s horizontes para la fisica nucteal, 
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quiza la produccién de nicleos superpesados en cantidag 
croscépicas y con una vida suficientemente larga para 
sus correspondientes propiedades quimicas. 


€S ma, 
studiar 


ELEMENTOS TRANSURANIDOS: POR ENCIMA DE Z=92 


La creacién de nuevos elementos a partir de otros de manera 
artificial, la ambici6n de los antiguos alquimistas, es una reali dad 
desde hace casi un siglo. A través de un experimento desarrolla. 
do en 1919, Rutherford descubrié que un isétopo del nitrogeno 
desaparecia emitiendo protones cuando sus niicleos recibian a 
impacto de particulas alfa procedentes de una fuente radiacti. 
va. Pocos afios después, se comprob6 que lo que sucedfa era la 
transmutacion del nitrégeno en oxigeno a través de la reaccién 


MN + 4He = "0 +p 


que no daba lugar a un elemento desconocido, pero si al isétopo 
estable menos comin del oxigeno. Otras transformaciones eran 
posibles utilizando como blancos de las particulas alfa otros ni- 
cleos distintos, pero solo para elementos ligeros, no mas alla del 
calcio. 

A partir de la década de 1930, la invenci6n de un acelerador de 
particulas llamado ciclotron por el fisico nuclear estadouniden- 
se Ernest Lawrence en la Universidad de California, en Berkeley, 
permitié aumentar la energia de las particulas. Por otra parte, 
gracias al descubrimiento del neutrén en 1932 se afiadia una 
particula neutra a la lista de posibles proyectiles. En los afios 
siguientes, se logro sintetizar artificialmente micleos de tres ele 
Mentos con menos protones que el uranio y que todavia no ha- 
bian sido observados de forma natural: el tecnecio (con numero 
atémico 43), el prometio (Z=61) y el Astato (Z=85). 

En 1934, Enrico Fermi propuso una manera de crear ele 
mentos por encima del uranio. La idea era inducir transicione> 
nucleares a través de la irradiaci6n de elementos pesados cae 
neutrones. Al igual que sucede en el proceso de captura lent a 
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s en Jas estrellas, sia la absorci¢ 
ei de desintegracion beta, Side UN Neutron ja sigu 
un una unidad al ntimero atémico. De esta aa Proton y ge 
pasqueda de elementos transurdnidos, que dig ae mea 

. inmediatos (véase en la tabla de la Pagina si :. Tesultadog 
mentos del Z=93 al Z= 118). Fermi y sus colaboradones los ele. 
haber Jogrado la produccién de los elementos 98 y 94 Doan 
a pombardeo de uranio con neutrones, Pero unos atioa ue 
Jos fisicos austriacos Lise Meitner y Otto Frisch ice 
pasandose en resultados experimentales previos de log Widen 
alemanes Otto Hahn y Fritz Strassmann, que lo que reaime: 
habia sucedido era que el niicleo de uranio se rompi: eetente 
dos nicleos més ligeros. Se habia descubierto Ia fisiin ale 
que liberaba una gran cantidad de energia y que hizo posible la 
construcci6n de reactores y bombas nucleares, 

El primer elemento transurdanido se descubrié en Berkeley 
en 1940, cuando dos estadounidenses, el quimico Edwin McMi- 
lan y el fisico nuclear Philip Abelson, identificaron niicleos de 
neptunio en una muestra de uranio-238 irradiada con neutrones, 
De acuerdo a la idea de Fermi, primero se producia uranio-239, 
y posteriormente se daba un proceso beta que originaba neptu- 
nio-239. El siguiente elemento no se hizo esperar, ya que un aiio 
después el equipo liderado por el quimico estadounidense Glenn 
Seaborg sintetiz6 nicleos con 94 protones, utilizando también el 
ciclotr6én de Berkeley. Fue bautizado como plutonio, completan- 
do asi la terna de elementos nombrados en honor a un planeta 
(en ese momento, Plutén todavia no habia sido clasificado por 
los astronomos como planeta enano). Aunque las propiedades 
quimicas del neptunio y el plutonio no resultaron ser las espe- 
Tadas, el problema se superé cuando Seaborg propuso que eran 
membros de una nueva familia de elementos que comenzaba con 
¢lactinio (Z=89). Como presentaba similitudes con la quimica de 
los lantanidos, esta familia de elementos, los actinidos, se colocd 
Abajo Y condyjo al tiltimo cambio importante en la presentacion 
r “ai de la tabla periddica. Seaborg compartié are 4 7 

re Serr Nobel de Quimica en 1951 por sus desc ra 
Propiedades quimicas de los elementos trans! 
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|. Nombre (simboto) mir 


~—— Enhonorde 
Planeta Neptuno 


Neptunio (Np) 
Plutonio (Pu) 


Berkelio (Bk) 


Planeta enano Plutén 
América, por analogla con el europio 


Marie (1867-1934) y Pierre Curie (1859-1906) 
Ciudad de Berkeley, sede del laboratorio 


Californio (Cf 


Estado de California 


Einstenio (Es) 
Fermio (Fm) 


Albert Einstein (1879-1955) 
Enrico Fermi (1901-1954) 


Mendelevio (Md) 


Dimitri Mendeléiev (1834-1907) 


Nobelio (No) 


Alfred Nobel (1833-1896) 


Laurencio (Lr) 


Ernest Lawrence (1901-1958) 


Rutherfordio (Rf) 


Nihonio (Nh) 


Ernest Rutherford (1871-1937) 


Wilhelm Roentgen (1845-1923) 


Nicolas Copémico (1473-1543) 


Japén, pais det laboratorio RIKEN 


Flerovio (Fl) 
Moscovio (Mc) 


Oganesén (Og) 


Gueorgui Flidrov (1913-1990) 
Regién de Mosc, sede del JINR de Dubna 


Laboratorio nacional Lawrence Livermore 


Tennessee, estado sede del Oak Ridge Lab. 


Yuri Oganessian (nacido en 1933) 


Los elementos transurénidos. La lista incluye los nombres y simbolos, junto al planeta, ciudad, regién 
geogréfica o cientifico que representan. Los nombres y simbolos de los elementos 113, 115, 117 y 118 son las 
Uitimas incorporaciones, aprobadas por fa \UPAC en 2016, 
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sintesis de los siguientes elemen 
g-28) al californio (Z=98), se realizg tam i el ameticig 
de B stados Unidos entre 1944 y 1950, a 
nricleos pesados con neutrones 0 part; 
al descubrimiento de los dos elementos SUceSiVg ol i 
(= 99) y el fermio (Z= 100), Sucedié de ung er | 
fn el marco de una serie de pruebas de i sacsberada, 
gounidenses, Se llev6 a cabo en 1952 la primera ott cares esta. 
pomba de hidrégeno en un atolén de las Islag Marshall ane una 
cerca del ecuador en el océano Pacifico, La PO oy 
pomba, cuyo nombre en cédigo era Ivy Mike, produjo n de la 
nes de fusion nuclear acompafiadas de un flujo de eee 
intenso. Ese hecho posibilité que nicleos de uranio itecoes muy 
una gran cantidad de estas particulas, emulando a la nuclesa 
tesis estelar por captura rapida. Después, a través de ‘acne 
procesos beta, dieron lugar a ntcleos de los elementos por enci- 
ma del californio. Por ejemplo, cuando un nticleo de uranio-238 
captura 15 neutrones se convierte en uranio-253, un isdtopo rico 
en neutrones que tras siete desintegraciones beta da lugar al eins- 
tenio-253. Un equipo de investigadores de Berkeley y del Labora- 
torio Nacional de Argonne, situado cerca de Chicago, descubrié 
la presencia de einstenio y fermio en la zona de la explosién: en 
los filtros de papel que la habian sobrevolado y en muestras de 
coral recogidas en una isla vecina. 

Mas tarde, los ocho nuevos elementos mas pesados que el 
uranio fueron producidos a través del método de captura de 
Neutrones propuesto por Fermi, ya en cantidades que podian 
medirse en el laboratorio. No existen muchas aplicaciones fue- 
ta de la investigacién basica que los utilicen en la actualidad, si 
dejamos de lado los posibles usos del plutonio como elemento 
fisible en armas nucleares 0 como componente de un cierto tipo 
de combustible empleado en los reactores nucleares. Las pocas 
Utilidades que se pueden mencionar se basan, precisamente, en 
Su carcter radiactivo. Como su desintegracin emite calor, los 
Tadioisétopos se han empleado en pequefios generadores ve: 
Noeléctricos a bordo, por ejemplo, de sondas espaciales ns 
las Voyager. Por otra parte, una diminuta cantidad de amen 
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se emplea en un tipo de detectores de humo llamados de ioning, 
cién, mientras que el californio se usa como fuente radiactiva he 
neutrones en aplicaciones como el llamado andlisis por activa. 
cién con neutrones. Gracias a esta técnica es posible identifica 
Jos elementos presentes en un material dado, que se tornan ae 
diactivos al absorber los neutrones. 


NUCLEOS SUPERPROTONICOS 


La creacién de nicleos at6micos con mas de un centenar de 
protones tuvo que afrontar un serio problema: ningtin isétopo 
del fermio se desintegra mediante un proceso beta. Por tanto, la 
técnica de bombardeo con neutrones no resultaba ttil para pro- 
ducir elementos mas pesados. Un método alternativo consiste 
en sintetizar una cantidad suficiente de ntucleos de los actinidos 
mas pesados, que después son bombardeados con particulas 
alfa y otros iones mas pesados con el objetivo de producir su 
fusién. Esta técnica, sin embargo, se enfrentaba al problema de 
la creciente repulsién electrostatica entre dos nucleos cargados. 
Para superarla seria necesario provocar un choque a una energia 
muy alta, con el inconveniente de producir nucleos en estados 
excitados que podrian partirse espontaneamente en dos. 

Ya en la segunda mitad de) siglo xx, la sintesis de los siguien- 
tes elementos necesit6 nuevas instalaciones tecnoldgicas, que 
incluyeron la construccién de aceleradores lineales. Por otra 
parte, si aftadimos que las plantas de produccion de los actini- 
dos mas pesados se limitaban a los estados que posefan armas 
nucleares, los nicos paises que podian competir eran Estados 
Unidos y la antigua Unién Soviética. A uno de los centros de 
investigaci6n involucrados ya lo conocemos: el Laboratorio Na- 
cional Lawrence Berkeley, administrado por la Universidad de 
California. El otro es el Instituto Unificado para la Investigacion 
Nuclear (JINR, por sus siglas en inglés), localizado en la ciudad 
rusa de Dubna. 

4 En 1955 se consiguié sintetizar en Berkeley el elemento qué 
sigue al fermio en la tabla periddica, con la produccién de nu 
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de mendelevio (Z= 101) a través deta. 

sal 0-253 con particulas alfa, Durante las don naicion de eing- 
to en Berkeley como en Dubna continuaron — Sucesj 

ar otros elementos, utilizando proyectiles “ee Dara 

incluian, entre otros, nticleos de pets i que 

ejemplo, el isétopo del elemento 104 con 259 cea Cromo, Por 

cubrié al exponer plutonio a un flujo intenso de siteeran des- 

pl proceso indujo la siguiente reacci6n nuclear. nedn, 


Pu + ”Ne ~ RE + 59, 


Entre ambos laboratorios se sintetizaron log siguientes cj 
elementos: nobelio (Z= 102), laurencio (Z= 103), rae 
(Z=104), dubnio (Z= 105) y seaborgio (Z=106). Estos son sus 
nombres actuales, que no corresponden exactamente a los pro- 
puestos por los descubridores. La confrontacién entre estado. 
nidenses y soviéticos no fue ajena al ambiente general de guerra 
fria entre las dos superpotencias, y durante mucho tiempo con- 
tinuaron Jas disputas tanto sobre la prioridad de los descubri- 
mientos de los nuevos elementos como sobre la eleccién de sus 
nombres. La discusién se zanjo a finales de siglo, gracias a la 
intermediacioén de la TUPAC. 

La sintesis de nucleos con mas protones que el seaborgio se 
consigui6 gracias a una nueva técnica conocida como fusion 
suave (soft fusion), concebida por el fisico soviético Yuri Oga- 
nessian en Dubna en la década de 1970. En lugar de irradiar ni- 
cleos de actinidos pesados con iones ligeros, la idea de Oganes- 
sian era lanzar niicleos semipesados, como el de argon, contra 
otros de plomo o bismuto. Las velocidades relativas de los nt- 
cleos en el choque eran menores, reduciendo asi la probabilidad 
de que se rompiera el nucleo combinado. 

El desarrollo de la técnica de fusion suave se lev6 a cabo en 
el Centro para la Investigacion de Iones Pesados (GSI, por ti 
Siglas en alemén), situado en la ciudad de It. Alli se = 
'etizaron por vez primera nticleos de los elementos he 
“urante la década de 1980. Por ejemplo, el micleo de Dn 
*e forms tras emitir un neutron el resultado de la fusion 
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: LAS GUERRAS TRANSFERMICAS Y EL NOMBRE DE LOS ELEMENTOS SUPERPESADOS 

" Las agrias polémicas entre grupos de investigacion acerca dela prioridad del dscubrimianty 
de lds elementos por encima del fermio y, sobre todo, quién los bautizaba, son seguramente 
* uno de los aspectos menos conocidos del periodo de guerra fria entre las dos superpotencias, 
R En algunos casos, los equipos de Berkeley y @! JINR de Dubna reivindicaron de manera oe 
i simultanea el hallazgo de nécleos de un nuevo elemento. Como, por convencién, los degoy. 
| bridores de un elemento eran quienes elegian cémo llamario, las disputas entre americanos : 


* soviéticos también incluyeron el honor de nombrarlos. 


: 
| Otorgar un nombre a un nuevo elemento nunca fue cosa facil 

F* Desde los afios sesenta hasta los noventa del sigio pasado, los nombres de ciertos elementos 
sintéticos que aparecian en la tabla periédica cambiaban segun el pais donde habia sido impre- 
ga. En especial, los elementos «estadounidensas» con numero atomico 104 y 105 se llamaron 
rutherfordio (en honor de Ernest Rutherford) y hahnio (por el quimico aleman Otto Hahn), pero 
i eran conocides como kurchatovio (por el fisico soviético igor Kurchatov) y nielsbohrio (por el fisico 
§ danés Niels Bohr) en los paises de la drbita soviética. Otra controversia surgié al respecto del 
| elemento 106 cuando los estadounidenses propusieron homenajear a su compatriota, el quimico 
&» Glenn Seaborg (en la fotografia), que tanta influencia habia tenido en el campo de los elementos 
§ superpesados, La propuesta de llamarlo seaborgio no fue bien recibida por algunos, ya que ef 
» famoso quimico aun estaba vivo y la «tradicién» dictaba que el nombre de un descubridor podia 
| usarse solo después de su fallecimiento. 


' Disputas de larga duracion 

La caida del telon de acero condujo a un mayor acercamiento entre los dos grupos. Estadouni- 
* denses y rusos, con la intermediacién de la Unidn Internacional de Quimica Pura y Aplicada (lU- 
if PAC), limaron asperezas para establecer un consenso sobre qué equipo habia sido el primero en 
“ presentar evidencias de la existencia de cada elemento (0 bien si la responsabilidad era compar- 
_ ida), Sin embargo, la disputa sobre los nombres continud y la propuesta de la correspondiente 
. comisién de la IUPAC de 1994 para los elementos 104 a 109 no sirvid para calmar los animos. 
contrario: los cientificos del GSI aleman, descubridores de los elementos 107 a 109, dejaron 
_ Patente que'no les convencia que-el 108 fuera nombrado hahnio, una propuesta de los nortea- 
| Mericanos para el elemento 105. La controversia terminé en 1997 con una nueva propuesta dela 
IUPAC para nombrar los elementos 104 a 109, La resolucién no contenté a todo el mundo, pero 
98 la que ahora utilizamos. Kurchatov y Hahn se quedaron sin elemento, y el nielsbohrio pasé a 
" $e @l bohrio, pero si se mantuvo seaborgio para el 106 (Seaborg murié dos afios después). Los 
_ Hombres de los elementos por encima del 109 se han elegido sin polémica. 


a 
a 


_ Cémo se nombran los nuevos elementos hoy en dia 
1 Cuando Se presentan resultados sobre la existencia de ndicleos de un nuevo elemento, un grupo 
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__ de trabajo compuesto por expertos de la IUPAC ismo cienti ivalente tee z todavia apart 60m 
pa shit y la 1UPAP (el organismo cientifico equival nto 105 
_an Fisica Aplicada) veriica el descubrimiento. Hasta que ol a tenga un nombre oficial, "0 Sefiala en la tabla periédica el elemento que leva su nombre] een 


meee oe Wei) oven 


EILEEN LLY a 


co nombre y Un simbolo temporalessiguendo a. 
er para los elementos por encima del fermi, Ej $6 deri 
2 ole acabado en -io), usando las raices nil 0), un (1), bE (2), ie me 
1 (7), oct @) y enn (9). Como cada ralz Comienza con unaiera cst, a cet 
~e con as tres iniciales commespondientes. Asi, el nombre temporal dloemate mc 
jo (Uuo), mientras que el ae espera al 121 (sin descubrr, sea treo nee gay 
actinidos) es el unbiunio (Ubu), Cuando se feconoce la Se a HD0 corespon 
diente, S@ le invita a proponer un nomen. y — Je ro coer aa ; 
zerun concepto mitolGgico (Incluyendo un objeto astronémic), un mineral, un ‘ 
ora propiedad del elemento © Un Cientfico, La dision de Quimica inorgéica dota Lesa | 
probar su consistencia y facilidad de traduccién en otras lengues, acapta la i ee 
ne en revision publica durante.cinco meses, tras lo cual el Consejo de la IUPAC toma rs 4 


‘gion final, El nuevo nombre, junto a su simbolo, se aade a la tabla period ica de los elementos, i 
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cleos de cromo-54 y bismuto-209. Para lograr estos ge 
mientos, tan importante fue disponer en el GSI de un acele 


‘Scubrj. 


lineal de iones como de técnicas refinadas para e] ANillisig 


La quimica tedrica es un tema - 

peculiar. Se basa en una ecuacion 

que casi nunca puede ser resuelta. 
Wituam Fow.er 


los productos de las Teacciones q, 

fusién nuclear. Entre 1994 y 1996 
el centro aleman GSI fue de nueyy ‘i 
laboratorio protagonista de Ja sinte. 
sis de los elementos 110 a 112 tras la 
construcci6n de un nuevo sistema de 


aceleraci6n. Los nuevos nticleos Su. 


perpesados presentaban una combinacién de protones ¥ Neutro. 
nes cercana a la predicha isla de estabilidad, pero todavia eran 
demasiado pobres en neutrones. 

Entrado ya el siglo x1, la colaboraci6n entre grupos estadou. 
nidenses (los laboratorios nacionales de Livermore y Oak Ridge) 
y rusos (en Dubna) ha dado lugar al descubrimiento del resto de 
elementos hasta el 118, aunque la prioridad de la observacién 
del 113 se ha asignado al laboratorio japonés RIKEN. Su hallazgo 
no ha seguido el mismo orden que su numero atémico, debido 
a que, como ya hemos dicho anteriormente, los niicleos con un 
numero impar de protones suelen ser mas inestables que los que 
tienen un numero par. En general, la producci6n se ha consegui- 
do bombardeando nicleos de actinidos con un flujo muy intenso 
de iones de calcio-48. El niicleo de este isGtopo poco comin del 
calcio es doblemente magico (20 protones y 28 neutrones), por 
lo que es muy estable a pesar de ser muy rico en neutrones. Su 
uso como proyectil permite la sintesis de nicleos superpesados 
con mas neutrones, y por tanto mas cercanos a la zona esperada 


de estabilidad. 


La IUPAC confirmé el descubrimiento de los viltimos cuatro 
elementos a principios de 2016, Los nombres correspondien- 
tes, elegidos a partir de las propuestas de los equipos respon 
sables, fueron oficiales a finales de ese afio. A expensas de una 
traducci6n oficial, los nuevos elementos son los siguientes: a 
honio (Z= 113), moscovio (Z= 115), teneso (Z= 117) y oganeson 
(Z=118). En este tiltimo caso, por segunda vez en la historia 
Se nombra un elemento quimico en honor de un cientifico, Yun 
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i todavia esta vi 
gnessian, que  €Sta VIVO. El oganesé 
a fila de la tabla periddica, pero ge Rice, completa ta 
ercano se sumen nuevos elementos, Especialmerss un 
2 inte 


4 sintetizar nucleos en el centro de i 

ve iad, pero. por el momento los tides a wing 

vidos, con casi 300 nucleones, todavia Son demasiadg Pieces 

neutrones. font err 
Conocer mejor los limites de la estabilidad Nuclear 

mitird avanzar en nuestra comprensién de lag itera, - 

guerzas nucleares, y podré ser aplicable a situaciones dae 3 

emeit halla en unas condiciones limites de densidad, a < 

sucede en una estrella de neutrones, — 
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LAESQUIVA ANTIMATERIA Y SUS ANTINUCLEOS 


Los grandes avances realizados en el iltimo siglo sobre el ori- 
gen de los elementos quimicos y, en particular, sobre la fisica 
nuclear, contrastan con los pocos y modestos pasos dados por 
los cientificos en la observacion de la antimateria. Este nombre 
nos puede inducir a pensar en algo misterioso y extrafio, pero 
en realidad conocemos muchisimo mejor la antimateria que los 
ingredientes que dominan el} universo: la materia y la energia 
oscuras. 

La posible presencia de una materia negativa u opuesta a la 
ordinaria ya habfa surgido en ciertas teorias anteriores, pero pa- 
rece que la primera persona en utilizar el término antimateria fue 
él fisico britanico Arthur Schuster, en dos cartas publicadas en 
Nature en 1898. Schuster imaginé la existencia de antiétomos 
Y de otros sistemas solares compuestos por antimateria, pero 
indistinguibles del nuestro. Aunque sus ideas eran especulativas, 
Si previé una caracteristica crucial: al encontrarse, materia y ar 
timateria se aniquilarian mutuamente dando lugar @ una gran 
Cantidad de energia. ; 

El concepto moderno de Ja antimateria naci6 

de, cuando el fisico tedrico inglés Paul Dirac 
Puso una ecuacién para los electrones que era C 


treinta afios mas 
(1902-1984) pro- 
onsistente tanto 
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con la teoria de la relatividad especial como con la Mecénicg 
cuantica. Partiendo de este trabajo, Dirac concluyé poco des. 
pués que necesariamente deberia existir una particula elemen. 
tal muy parecida al electrén, con igual masa y el mismo valor 
absoluto de su carga eléctrica. Sin embargo, la nueva Particula 
tendria carga positiva y seria, por tanto, idéntica a la del Protén, 
En 1932, el fisico estadounidense Carl D. Anderson (@remiado 
con el Nobel de Fisica de 1936) fue el primero en Publicar eyi- 
dencias de la existencia de estos electrones Positivos, a través 
de fotografias de las trazas que la radiacion césmica dejaba en 
una cémara de niebla. La nueva particula, bautizada como posi- 
tron (a partir del inglés positive electron), era una realidad. De 
hecho, al describir las desintegraciones nucleares vimos cémo el 
positr6n era una de las particulas que surgen en un proceso de 
tipo beta positivo. 

El positrén o antielectr6én (con simbolo e* o @) fue el primer 
constituyente descubierto de la antimateria, es decir, la primera 
antiparticula. Pero no es la tinica, porque cada particula de la 
materia tiene su propia antiparticula, que posee idéntica masa y 
siente la gravedad de igual manera, Entre otras propiedades, si 
un tipo de particula es inestable su antiparticula también lo es 
y presenta la misma vida media. En general, las antiparticulas 
se denotan afiadiendo el prefijo «anti» al nombre de la particu- 
ja correspondiente (el positrén es un caso especial), mientras 
que comparten su simbolo pero incluyendo una barra superior. 
Por ejemplo, un antiquark es la antiparticula de un quark y en el 
caso del antiquark arriba su simbolo es U. También las particulas 
compuestas 0 las combinaciones de particulas como los niicleos 
atOmicos tienen su alter ego de antimateria. As{ sucede con los 
nucleones: un antiprotén y un antineutrén estén formados, cada 
uno, por una combinacidn de tres antiquarks (uud y udd, respec- 
tivamente). 

No es facil encontrar antimateria en nuestro entorno. En to- 
dos los casos, cuando particula y antiparticula colisionan se 
aniquilan produciendo energia pura, en forma de radiaci6n elec- 
tromagnética. En concreto, se emiten rayos gamma (que recor 
demos, son fotones de alta energia) con una energia total que 
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mde a la masa del par particula- ans... 
corre: a alaecuacién de laseain pe antiparticula, Es dec; 
de acu! ae » Los fotones 5 ecir, 
ergia H,=2mc’, siendo m la masa de ja sa UrPeN con ung 
an articula. El proceso contrario también og Cula o de la an 
a simultanea de aya aie particulaantipartiey Modu. 
suficiente energia disponible. La antimateria nae 0 exista 
tanto, como producto de las colisiones entre wee 
; ulas a al. 
tas energias. jf 

Una de las opciones en la naturaleza Corresponde a lag tiveen 
ciones de los rayos césmicos en la atmésfera terrestre, que dan 
jugar a lluvias de particulas secundarias, entre las cuales exist 
antiparticulas. Como hemos visto, el positrén se descuirig = 
diante la deteccién de la radiacién césmica, Por otra parte, a 
teria y antimateria coexistieron durante una diminuta fanclin 
de] primer segundo del universo, cuando era extremadamente 
denso y caliente. Ambas se producian y aniquilaban, hasta que 
unos 10~° segundos tras el Big Bang se formé una pequeiia asi- 
metria entre materia y antimateria, sobre cuya causa todavia no 
tenemos una explicacién completamente convincente. El exce- 
so de materia que qued6 tras la correspondiente aniquilacién dio 
lugar a la que se encuentra en el cosmos actual. 

Las antiparticulas también pueden crearse en los choques de 
particulas aceleradas artificialmente, gracias a las técnicas desa- 
rrolladas a partir de la década de 1930. La segunda antiparticula 
descubierta fue el antiprotén, identificada en 1955 por un equipo 
de investigadores de Berkeley tras la puesta en marcha del acele- 
tador Bevatron. Entre ellos se encontraban Owen Chamberlain 
y Emilio Segra, quienes recibieron el premio Nobel de Fisica de 
1959 por el hallazgo de esta nueva particula, observada con car 
& eléctrica negativa tal y como estaba previsto. Menos de un 
ao después, un grupo de cuatro investigadores publicé el des- 
fenmiento del antineutron, valiéndose de nuevo ieee 

* Berkeley. A partir de ese momento, se supo que cada tones 

Particulas que constituyen los 4tomos (electrones, Pr 
YReutrones) tenia su propia antiparticula ales, pero 
teorfa predice que materia y antimateria son 1u2™ 


ar Ci 
Con cargas opuestas, Para comprobarla, debemos averigui 
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mo se comportan las antiparticulas cuando se aproximan lo su 
ficiente. Si las particulas de la materia ordinaria forman Atomog 
de los diferentes elementos quimicos, también lo harén las anti. 
particulas, dando lugar a las unidades basicas de la antimateria: 
los antidtomos. En la figura 3 podemos ver un esquema de dog 
de los posibles antidtomos mas sencillos, correspondientes a los 
dos primeros elementos de ja antimateria: antihidrégeno y anti- 
helio. Ambos estan constituidos por un nucleo con carga eléctri. 
ca negativa y una nube de particulas positivas. 

El paso siguiente en el estudio de la antimateria fue compro- 
bar si antiprotones y antineutrones podian unirse para formar 
antinicleos. El mas sencillo seria el antideuterén (a), constitui- 
do por dos de estas antiparticulas (un antiprotén y un antineu- 
trén) e imagen especular del nucleo de un atomo de deuterio, 
Su existencia qued6 demostrada en 1965 por dos equipos de in- 
vestigaciOn, valiéndose de sendos aceleradores de tipo sincro- 
tron. El primer grupo realiz6 las medidas en el CERN de Gine- 
bra, mientras el segundo lo hizo en el Laboratorio Nacional de 
Brookhaven, situado en el estado de Nueva York. Las primeras 
observaciones de un antinucleo formado por tres antiparticulas, 
el de antihelio-3 (° He ), se realizaron poco después en el Instituto 
de Fisica de Altas Energias, una institucién soviética cercana a 
Mosci, cuando se inauguraba la década de 1970. 

Para producir antinuicleos mas pesados, en cambio, fue ne- 
cesario disponer de nuevos avances, tanto en la tecnologia de 
aceleradores como en la de deteccién, que no liegaron hasta 
nuestro siglo. En 2011, los cientificos del experimento STAR ob- 
servaron otro estado de la antimateria por vez primera: el nucleo 
de antihelio44 o antiparticula alfa (‘He ). Su medida fue posible 
Sracias a las colisiones de nucleos de oro, acelerados en el Coli- 
sionador de Iones Pesados Relativistas (RHIC) del Laboratorio 
Nacional de Brookhaven. Los choques a alta energia produjeron 
un plasma que contenia quarks y antiquarks en cantidades apto- 
ximadamente iguales, un estado que también debid de existir en 
los primeros microsegundos del universo. Al enfriarse, el plasma 
dio lugar a protones, neutrones y sus correspondientes antipart- 
culas, algunas de las cuales formaron nicleos de ‘He, La produc’ 
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ANTIHIDROGENO 


Representacién esquematica de dos de los antidtomos mas senciliog. 


cién del siguiente niicleo estable de antimateria, el de antilitio6, 
esta todavia fuera del alcance de la tecnologia actual. 

Los resultados de la colaboracién STAR, junto a calculos teéri- 
cos, permiten predecir que la creacién de micleos de antihelio4 
de manera natural es extremadamente rara. De todas formas, 
se siguen buscando sefiales de la presencia de antinticleos en la 
radiacion cosmica, que si se ha confirmado para positrones y an- 
tiprotones. Por ejemplo, las medidas se han realizado con detec- 
tores elevados a gran altitud por globos meteoroldgicos, como 
enel caso del programa BESS (Balloon-borne Experiment with 
Superconducting Spectrometer) de la NASA. Por otra parte, en 
2011 se instalé el Espectrémetro Magnético Alpha (AMS) en la 
Estacion Espacial Internacional. El AMS es un detector de pat 
culas, adaptado a las condiciones del espacio, que puede medir 
la masa, la carga eléctrica y la energia de las particulas y los 
Rucleos que componen la radiacién césmica. La lista de sus ot 
Jetivos incluye la biisqueda de antimateria en todas sus ee 
Posibles, y en particular los antinticleos. ‘stariél 

Demostrada la existencia de antinticleos, faltaba sie al 
raat formarse los étomos de antimateria, comensando Ph 

“S Sencillo: el antihidrégeno. La comprobacion nae Ae 
lleV6 a cabo en el CERN en 1996, utilizando el Anillo 
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CELI PITRE LIER ET 
: DE ANTIPROTONES DEL CERN 

coeenin aren para la Investigacion Nuclear (CERN), fundada en 1954, @S UNO de 
i los cantros cientificos mas importantes del mundo y un modelo de cooperacién inte rmacional 
* entre sus 22 estados miembros y otros muchos paises con estatus de asociado u Observador, 
Situado cerca de Ginebra (Suiza) y muy proximo a la frontera francesa, el CERN actual tang 
© gomo misién el estudio de los constituyentes elementales de la materia y las fuerzas que log 
. relacionan. Para ello se observan los resultados de las colisiones de particulas a altas energias, 

a través de un conjunto de aceleradores y detectores. En este centro se halla et que a dia de 
"hoy es el acelerador mas potente del mundo: el Gran Colisionador Hadronico (LHC), un anilio 
: de 27 km situado bajo tierra donde protones de alta energia se hacen chocar en los cuatro 
©. puntos donde se han instalado gigantescos detectores. 


© Frenar antiprotones para estudiar la antimateria 
§ Alcontratio que el LHC y el resto de aceleradores de! complejo (véase la figura), el objetivo de 
uno de los instrumentos del CERN es el de frenar cierto tipo de particulas, en lugar de aumentar 
- gu energia. Se trata del Decelerador de Antiprotones (AD), instalado en 1999 para proporcionar 
las particulas necesarias para varios estudios sobre la antimateria. El proceso comienza cuan- 
do otro de los aceleradores del CERN, el Sincrotrén de Protones (PS), envia protones a altas 
* velocidades contra un bloque de metal. La energia disponible da lugar a muchas particulas, 
», entre ellas a la creacién de un par protén-antiprotén por cada millon de colisiones, aproximada- 
“ mente. Los antiprotones producidos se mueven a una velocidad muy cercana a la de la luz, en 
. direcciones aleatorias y con distintas energias. La mision de! Decelerador de Antiprotones es 
§ «domar» estas antiparticulas, atenuando su energia. El AD es un anillo de unos 180 m, cuyos 
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Esquema del conjunto de aceleradores y detectores del CERN. E! Decelerador de Antiprotones (AD) puede 
verse, junto al futuro ELENA, debajo del anillo principal del LHC. 


imanes mantienen la trayectoria del haz incidente de antiprotones mientras un si ane: | 
aléctrico los frena, El proceso se complica cuanto menor sea la energa do estas pat a } 
Elciclo de deceleracién dura més o menos un minuto, tras el cuallos antprotones 09 | 


&un 10% de la velocidad de Ia luz. 


intiparticulas sometidas a escrutinio : 
antiprotones que proporciona el AD son utilizados por varios sais die antinidrOQ@N0, 
Programa del CERN para el estudio de la antimateria. Ademas = “ fs intercon gravita- 
Sus metas incluyen la medida de ciertas propiedades dal antipo! anillo de deceleracion 


j ‘ r jento otro 
‘oria entre materia y antimateria. En 2017 entraré en funcionamien! da longgtud, ef nuevo cece | 


&n 8l CERN, llamado ELENA. Aco J AD y de tan solo 391 
p . Acoplado al AD y 09 ' itied que 10s 
me reduciré 50 veces més la energia de los antiprotones ¥ so gi J 
. *atrapen» de manera mas eficiente. : alot 
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de Baja Energia (LEAR), que frenaba y 

tiprotones jas en los choques de protones de 
prevemacnes chorro de d4tomos de 

se hacia pasar a través de un sence. By 
: ; es un positron, creado a la vez que un ¢ 
en una de las colisiones, era capturado por uN antiprotén y am. 
bas antiparticulas formaban un atomo de antihidrogeno 
el mostrado en la figura 3. Su existencia era fugaz, Ya que solo 
unas billonésimas de segundo mas tarde el anuatomo terminaha 
gu viaje tras recorref unos Cuantos metros, aniquiléndose con jg 
materia ordinaria y originando una sefal que podia detectarse. 
Tras tres meses de operacion, se observaron nueve Atomos de 
antihidrogeno, un niimero exiguo pero suficiente para demostrar 
su existencia. Unos afios mas tarde, un experimento similar en e] 
Fermilab de Chicago corrobor6 los resultados con la produccién 
de varias decenas de antiatomos. 

La confirmacion de que positrones y antiprotones formaban 
anuhidrogeno fue muy importante, pero los antidtomos produ- 
cidos tenian una velocidad demasiado alta para poder estudiar 
Sus propiedades con detalle. En particular, la teoria predice que 
fos espectros de los atomos de hidrégeno y antihidrégeno deben 
ser idénticos. La medida en el segundo caso solo seria posible si, 
tras su creacion, los anuatomos pueden ralentizarse y enfriarse 
a una temperatura por debajo de 1 K (-271,15 °C). Ese es uno de 
los objetivos del programa del CERN para el estudio de la anti- 
materia, iniciado en 1999 con la instalacién del Decelerador de 
Antiprotones (AD, por sus siglas en inglés). 

Desde el afio 2000, la obtencién de los 4tomos de antihidré- 
Beno se produce artificialmente a partir de sus dos ingredientes: 
antiprotones y positrones. Los segundos son relativamente faci- 
oe conseguir, ya que existen numerosos isétopos radiactivos 
ae emmken positrones a través de desintegraciones de tipo beta 
7a rae el CERN, por ejemplo, la fuente de positrones ¢ 
dis Siete en cambio, se crean en colisiones 
Silane alta energia y después se frenan en el Decele- 
exp Toe won los haces de antiprotones a una serie de 

rimentos. En algunos de ellos, positrones y antiprotones 5€ 


en condiciones de alto vacig Mediant 

ae y eléctricas. Modificando los ¢ «trampes, Mag. 

; culas se retinen en una regisn de Campos, 

iss mae de antihidrégeno, Una ves tt Sond es 

tricamente neutros, los antiatomos eecapan dene Ysiendo 

eieeiquilan al toparse Con las paredes de! trampa y 

velocidad es el factor que mas afecta a sy dete, © 
en imentos del CERN 

pos de los experimen | RN, ATHENA y ATRAP de. 
mostraron en 2002 que era posible la creacién de miles de ito, 
mos de antimateria «fria», aunque todavia a une 
demasiado elevada para medir con precisién sug 
Gracias 4 sucesivos avances tecnolégicos, en los titimos avios 
se ha podido ralentizar alin més los antidtomos. De nuevo en 
el CERN, los cientificos del experimento internacional ALPHA 
anunciaron en 2011 que habian conseguido atrapar étomos de 
antihidrégeno durante un millar de segundos (algo mas de die. 
ciséis minutos), un tiempo suficiente como para poder iniciar la 
medida de sus propiedades. 

Hoy en dfa, varios grupos experimentales se esfuerzan por 
detectar las lineas espectrales del antihidrégeno «uitrafrio», 
para después compararlas con las del hidrogeno bajo las mis- 
mas condiciones. Al mismo tiempo, la medida de la interaccién 
gravitatoria entre materia y antimateria es el objetivo de otro 
experimento del CERN. La meta es averiguar si materia y ant- 
materia se comportan exactamente del mismo modo. Cualquier 
Sutil diferencia podria ayudarnos a explicar por qué en el univer 
80 inicamente aparece la materia. : 

Con esta breve descripcién de los tiltimos avances cientificos 
Sobre las antiparticulas y los antiétomos terminames ar 
viaje. El repaso de los principales procesos de formacion 
Tateria nos ha levado desde los primeros instantes del 7 es 
hasta el interior de varios tipos de estrellas, desde las acabian 

COMO nuestro Sol, hasta cng sce 5am 
* vida con una explosién de supernova. Hemos scope 
mnt Petiédica ha ido incorporando nuevos elementos Ba 
We existen en la naturaleza como Jos més pesados Odo por 
*lo en los laboratorios, Sin embargo, auin no hemos 
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